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Resumen

El fenémeno de nebulosa planetaria (NP) es considerado como una fase de tran-
sicién en la evolucién de estrellas de masa baja e intermedia. Las NP conforman uno
de los mds importantes subsistemas de la Via Lactea.

A pesar de que en los més de dos siglos transcurridos desde que las NP son es-
tudiadas, y de que su ntimero se ha incrementado afio a afio, estos objetos presentan
aun grandes interrogantes. Uno de éstos y quizds el mds importante, esta relaciona-
do con aspectos concernientes a la estrella central de la nebulosa. Si bien el ntimero
de NP conocidas en nuestra Galaxia es alto (unas 3000), la cantidad de estrellas cen-
trales de NP estudiadas es relativamente baja, inferior al 10 % de las NP galacticas. A
principios de la década de 1990 se descubri6é que la gran mayoria de estas estrellas
pueden clasificarse en dos categorias bien diferenciadas: aquellas que poseen una
atmosfera rica en hidrégeno y las que no.

Con el objeto de aumentar el nimero de estrellas centrales de nebulosas planeta-
rias con tipo espectral determinado, y buscar posibles diferencias estadisticas entre
los pardmetros nebulares observados que nos permitan caracterizar estos dos gru-
pos de NP, es que iniciamos un estudio observacional de estos objetos. Para esto
estudiamos una muestra homogénea propia de més de setenta NP del hemisferio
sur de las que se desconocia el tipo espectral de su estrella central. Cabe destacar
que esta rama de la astrofisica estd muy poco desarrollada en el pais.

La mayor parte de los datos analizados en el presente trabajo fueron obtenidos
con el instrumental del Complejo Astronémico El Leoncito (CASLEO) y su telesco-
pio de 2.15 m durante 50 noches de observacion. El tipo de estudio observacional
consistié en espectroscopia de ranura larga en baja y media dispersion.

Los resultados mas importantes que se consiguieron son los siguientes.

1) Se clasificaron espectralmente cincuenta y nueve estrellas centrales de nebu-
losas planetarias, con lo cual incrementamos un 19 % el ntimero conocido de estos
objetos.

2) Las estrellas estudiadas se dividieron en dos grupos, las ricas y las deficientes
en hidrégeno, y se analizaron las propiedades fisicas del gas emisor de cada grupo.
Entre los resultados mds destacados podemos mencionar que las estrellas deficien-
tes en hidrégeno poseen nebulosas de mayor densidad, mayor excitacién, mayor
abundancia de oxigeno y son de tamafio angular relativamente pequefio. Estos in-
dicadores sugieren que estas estrellas serian algo mas masivas y ademads que la masa
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gaseosa de su envoltura es inferior que las del otro grupo. Encontramos que estos
resultados son razonablemente consistentes con el modelo de born-again planteado
inicialmente por Iben et al. (1983) para explicar la ausencia de hidrégeno en las at-
mosferas de estas estrellas.

3) Varios de los objetos considerados en este trabajo habfan sido muy poco estu-
diados anteriormente, por lo que los resultados que hemos obtenido contribuyen a
aumentar el conocimiento de las nebulosas planetarias.

4) Queremos destacar, finalmente, a algunas NP de nuestra muestra a las que les
hemos descubierto en sus ntcleos, estrellas de un tipo espectral poco usual, tales
como [WO] y PG 1159.

Palabras clave: Nebulosa Planetaria, Medio Interestelar, Espectroscopia.
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Abstract

The phenomenon of planetary nebula (PN) is considered to be a phase of transi-
tion in the evolution of low- and intermediate- mass stars. The PN’s constitute one
of the most important subsystems of the Milky Way.

In spite of the fact that more than two centuries have elapsed since the NP are stu-
died, and that their number has increased year after year, these objects still possess
important questions. One of these and perhaps the most important one, is related to
aspects of the central star of the nebula. Though the number of PN’s known in our
Galaxy is high (about 3000), the number of central stars of PN’s studied is relatively
low, below about 10 % of the number of galactic nebulae. At the beginning of the de-
cade of 1990 it was discovered that the great majority of these stars can be classified
in two well differentiated categories: those stars that possess an atmosphere rich in
hydrogen, and the ones that not.

With the purpose of enlarging the number of central stars of planetary nebulae
with spectral type determined, and seeking possible statistical differences among
the observed nebular parameters that will allow us to characterize the two groups
of PN’s, is that we proposed an observacional study of these objects. To this aim
we studied a homogeneous sample of more than seventy PN’s of the Southern He-
misphere with central stars of unknown spectral type. It is worth remarking that
this branch of astrophysics has been scarcely developed in our country.

Most of the data used in this work were obtained with the 2.15 m telescope and
instrumental of the Complejo Astronémico El Leoncito (CASLEO, San Juan, Argen-
tina), during 50 observing nights. Our study consisted essentially of long-slit spec-
troscopy in low and medium dispersion.

The main results of this work are the following:

1) Fifty-nine spectra of central stars of planetary nebulae were classified, increa-
sing a 19 % the previous number of classified objects.

2) The stars studied were divided into two groups, those rich and those deficient
in hydrogen, and the physical properties of the emitting gas of each group were
analyzed. The H-deficient stars have nebulae of greater density, greater excitation,
and greater abundance of oxygen than the H-rich stars, and are of relatively small
angular size. These indicators suggest that these stars would be something more
massive than the stars of the other group, and that the mass of their envelopes are
lower. We find that these results are reasonably consistent with the evolutionary
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model of born-again stars presented initially by Iben et al. (1983) to explain the defi-
ciency of hydrogen.

3) Several of the objects analyzed in this work had very few previous studies,
for which our results contribute to enlarge the general knowledge of the planetary
nebulae.

4) We want to emphasize, finally, that in several PN’s of our sample we have
discovered nuclei of unusual spectral type, such as [WO] and PG 1159.

Keyword: Planetary Nebulae, Interestellar Medium, Spectroscopy.
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Capitulo 1

Introduccion

El estudio de las nebulosas planetarias trata con una de las etapas finales en la
existencia de las estrellas de masa baja e intermedia. Desde el descubrimiento de la
primera nebulosa planetaria (NP) en 1764 por Charles Messier hasta la actualidad
se han encontrado gran cantidad de estos fascinantes objetos, no s6lo diseminados
dentro de la compleja estructura de nuestra Galaxia, sino también en galaxias cer-
canas. Las NP forman parte de uno de los mds importantes subsistemas de la Via
Lactea, por lo que si conociéramos més acerca de las mismas, un importante espa-
cio en blanco en nuestras ideas acerca de la estructura galactica seria llenado. Ya al
promediar el siglo XX se vio la importancia de estos objetos no sé6lo en el contexto
de la estructura galactica, sino también en el campo de la evolucién estelar.

A pesar de que en los més de dos siglos transcurridos desde que las NP son es-
tudiadas, y de que su ntimero conocido se incrementa afio a afio, de tal forma que
actualmente se conocen unas 3000 NP galacticas y otras tantas extragalacticas, estos
objetos presentan atin grandes interrogantes. Uno de éstos, quizés el mds importan-
te, estd relacionado con aspectos de la estrella central de la nebulosa; esta estrella
es la que origind la envoltura gaseosa, la que le dio caracteristicas particulares, y
ademds es la responsable de que la nebulosa brille.

El espectacular avance que en los tltimos afios han experimentado las técnicas
de observacién como asi también la gran cantidad de observaciones llevadas a cabo
en un amplio rango espectral, han hecho posible la elaboracién de modelos cada vez
mads detallados que nos han ayudado a entender y responder varios interrogantes
acerca de las NP. Sin embargo, si bien las estrellas centrales de las nebulosas plane-
tarias (ECNP) no estuvieron exentas a estos avances, su entendimiento no esta tan
avanzado como el de su envoltura gaseosa, tal vez debido a que el estudio sistema-
tico de estos objetos es relativamente reciente.

Las primeras observaciones espectroscopicas sistemdticas de ECNP brillantes se
realizaron a fines de la década de 1940. Merece citarse el trabajo de Aller (1948), en
el cual, si bien son analizadas unas pocas ECNP (13 espectros), ya se distinguian
las estrellas con lineas de emisién, otras con lineas de absorcién, y otras que sélo
mostraban un continuo sin ninguna caracteristica. Pero no fue sino hasta 1991 en



1. INTRODUCCION Organizacion de la tesis

que R. Méndez puso de manifiesto que, si bien las ECNP muestran una importante
variedad de tipos espectrales (ver Capitulo 3), en general pueden dividirse en dos
grandes grupos: las ricas y las pobres en hidrégeno.

Nuestras primeras observaciones de NP comenzaron a mediados de 2004, cuan-
do realizamos estudios de la cinemadtica y fisica del gas emisor en una serie de NP
peculiares (Weidmann & Carranza 2005 y 2006). Al poco tiempo se hizo evidente
la necesidad de obtener informacién acerca de las estrellas centrales, dado que la
mayoria de los objetos que estaban en estudio carecian de esto. Es asi que se orient6
nuestro interés hacia las ECNP (que constituye una rama de la astronomia que esta
muy poco desarrollada en el pais), para lo cual deseamos contar con material obser-
vacional propio que conformara un buen grupo homogéneo de NP, y nos permitiera
asi obtener conclusiones estadisticas.

La motivacion de este trabajo de tesis estd fundada en el hecho de que, si bien el
numero de NP conocidas es alto, la cantidad de estrellas centrales de NP estudiadas
es relativamente baja (inferior al 10 % de las NP galacticas). Esto se debe sobre todo
a la dificultad que presenta la observaciéon de las ECNP, ya sea por lo débiles que
son (el 60 % de las ECNP tienen magnitudes visuales V > 15,5), como asi también
porque estan envueltas por una cdscara gaseosa que emite principalmente en una
variedad de lineas brillantes que muchas veces ocultan lineas estelares (como, por
ejemplo, las de la serie de Balmer).

El objetivo de este trabajo de tesis es, por un lado, incrementar el ntiimero de
ECNP con tipo espectral determinado y, por el otro, contribuir a la caracterizacién
de aquellas NP que poseen estrellas centrales ricas y pobres en hidrégeno. Esen-
cialmente pretendemos estudiar las posibles diferencias estadisticas de pardmetros
nebulares (tanto observados como de catdlogo) entre estos dos grupos de NP, las
que tienen uno u otro tipo de estrella central.

Algunos autores (Ej. Girard et al. 2007) anteriormente llevaron a cabo trabajos
semejantes, en general con datos obtenidos de diversas publicaciones y siempre
analizando un pequefio grupo de variables. Sin embargo, un rasgo esencial de este
trabajo de tesis es que se cuenta con una muestra observacional propia de més de
setenta NP del hemisferio sur de las que se desconocia el tipo espectral de su estre-
lla central, y se analiza un importante niimero de sus pardmetros nebulares, aspecto
que no se tuvo en cuenta en trabajos anteriores. Esta muestra es fundamentalmente
homogénea en lo que respecta al sistema de observacién utilizado, en el proceso de
reduccién de los datos, y en la metodolgia para la determinacién de los distintos
parametros nebulares.

1.1. Organizacion de la tesis

Esta tesis se encuentra organizada de la siguiente manera: en el Capitulo 2 se
describen brevemente las NP, haciendo hincapié en el aspecto observacional, funda-
mentalmente en la region del 6ptico. En el Capitulo 3 se describen los distintos tipos
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espectrales hallados en las estrellas centrales de las NP y se plantea la problematica
de su secuencia evolutiva. En el Capitulo 4 se detalla minuciosamente todo el pro-
ceso de observacién y reduccion de datos. Los aspectos mds técnicos relativos a la
observacion desde CASLEO son tratados en el Apéndice A. En el Capitulo 5 se des-
cribe de que forma y con que criterio fueron determinados los distintos pardmetros
nebulares, como asi también los modelos seguidos para la clasificacion espectral de
las ECNP. El Capitulo 6 estd dedicado a la seleccién de la muestra de NP con la
que se trabajo y a los resultados estadisticos obtenidos para ésta en su conjunto, en
tanto que las mediciones obtenidas para cada una de las NP que conformaron nues-
tra muestra final de objetos se encuentran detalladas en el Apéndice B. A lo largo de
todo el proceso de investigacién, en el cual fueron observados y analizados numero-
sos objetos, se encontraron algunas nebulosas con caracteristicas especiales que son
descriptas en detalle en el Capitulo 7. Finalmente, en el altimo capitulo (Capitulo 8)
son analizados nuestros resultados en forma global y se plantean las conclusiones
del trabajo de tesis en el marco de las teorias actuales y en las perspectivas de inves-
tigacion futura.




Capitulo 2

Caracteristicas generales de las
Nebulosas Planetarias

2.1. Una vision actual

El fenémeno de nebulosa planetaria (NP) es considerado como una fase de tran-
sicién en la evolucion de estrellas de masa baja e intermedia. Estas estrellas, tras su
paso por la rama asintética de las gigantes (AGB), eyectan sus capas més externas y,
al cabo de un tiempo relativamente corto, se transforman en enanas blancas.

El nimero estimado de NP en nuestra Galaxia es atin incierto, si bien se conocen
unas 3000 (Parker et al. 2003), y se predicen cantidades que van desde 6000 (de Mar-
co & Moe 2005) hasta 80000 (Frew & Parker 2006), lo que implica que un gran nu-
mero de NP permanecen atin sin ser descubiertas. El principal obstaculo para poder
precisar este ntimero es la alta extincién interestelar que existe en el plano galactico,
especialmente hacia el centro de nuestra Galaxia; la extincion impide detectar los
objetos oscurecidos por polvo mediante la técnica estandar de utilizar filtros centra-
dos en las lineas espectrales més intensas del rango 6ptico, por ejemplo [OIII] en
5007 A o Ha. Por otra parte, es sabido que las NP estan fuertemente concentradas
hacia el disco y nticleo de la Galaxia (Kohoutek & Kuehl 2001); sin embargo, la for-
ma real de esta distribucién es desconocida, lo que impide que sea comparada con
la distribucion observada en otras galaxias (cf. el trabajo sobre M31 de Ciardullo et
al. 1989). Por otra parte, las observaciones indican que no hay una clara evidencia de
que las NP se concentren en los brazos espirales de la Galaxia (Pottasch 1992), con-
trariamente a lo que se sospechaba, ver Fig. 5 de Maciel & Faundez-Abans (1985).

No s6lo en nuestra Galaxia se han observado NP, sino también en galaxias del
Grupo Local (Ford et al. 2002), especialmente en las Nubes de Magallanes (Shaw
2006); incluso se han descubierto NP intra cimulos de galaxias (Feldmeier 2006),
lo que da cuenta de una antigua interaccion entre galaxias. Un importante resulta-
do que se desprende de estas observaciones es la determinacién de la funcién de
luminosidad de las NP (Méndez et al. 2008 y Ciardullo et al. 1989b).

La vida de una NP puede acotarse entre el momento en que ésta comienza a
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brillar y aquél en el que el brillo superficial de la envoltura gaseosa es tan bajo que
la NP se torna invisible. Un tratamiento detallado que pone en evidencia el brillo de
una nebulosa en 5007 A conforme pasa el tiempo esta dado por Marigo et al. (2004).
Ahora, asumiendo un radio maximo de unos 0,9 pc (un caso limite es la NP de
1,5° de didmetro descubierta por Hewett & Irwin 2004), y una velocidad promedio
de expansion de 25 km s1 se puede estimar una vida de unos 2x10% afios; un
tratamiento mas refinado muestra que el tiempo de vida de una NP depende tanto
de la masa de su progenitora como de la metalicidad (Moe & De Marco 2006).

Un tratamiento detallado de la funcién de masa de las ECNP, tanto observada
como sintética, puede verse en Phillips (2001). Sin embargo, no todas las estrellas de
secuencia principal de entre 0,56 y 8 M, ascienden por la rama asintética y even-
tualmente desencadenan una NP (capitulo 3.6 de Moe & De Marco 2006), por tres
razones: 1) si el nticleo de He remanente es inferior a 0.47 M, la estrella nunca encen-
derd el He y se convertird en una enana blanca de He; 2) si la estrella que enciende el
He en su centro posee una envoltura poco masiva: se estima que el 2 % del total de
las enanas blancas proviene de estos objetos; 3) si la estrella pertenece a cierto tipo
de sistemas binarios.

Las NP forman un sistema compuesto mayoritariamente por una estrella cen-
tral, una envoltura de gas ionizado en expansién y una cascara de polvo. Se podria
agregar también el viento procedente de la estrella central y una envoltura de gas
neutro, cuya masa es relativamente baja (0,3 M, en promedio). También se sabe que
la masa media de las ECNP es 0,5 M, y que una estrella progenitora de hasta 8 M,
puede dar origen a una NP. Claramente hay una inconsistencia en las estimaciones
de masa, fenémeno conocido como el “problema de la masa faltante”. Actualmente
se sabe ademads que la cdscara ionizada (visible en el 6ptico) de las NP tiene una im-
portante fraccién de polvo (observada en el infrarrojo) y una envoltura de material
neutro, compuesta fundamentalmente por HI y H; (visible en radio). La relacién
entre la masa de gas y polvo es 0,001 < M50 / Mges < 0,006 (Phillips 2007). En
tanto que la relacion M,pecutar / Mgas esté entre 1y 10. Por otra parte, como es de
esperar la masa de la envoltura gaseosa es proporcional a la masa de la progenitora,
ver Fig. 8 de Boffi & Stanghellini (1994).

Las NP devuelven al medio interestelar aquellos elementos formados en las re-
acciones nucleares que se desarrollaron en la estrella progenitora, lo que implica que
las NP tienen una importante influencia sobre la evolucién quimica de la Galaxia.
La cantidad de material nuclear procesado en las estrellas que es insertado en el
medio interestelar por supernovas y NP es aproximadamente igual durante el pri-
mer giga-afio de la evolucién galéctica, pero luego el material eyectado por las NP
domina por aproximadamente un orden de magnitud (Rauch et al. 2000).

La envoltura gaseosa liberada por la estrella progenitora estd afectada por un
conjunto de fuerzas (ver Fig. 2.1) que, en gran medida, son las responsable de mode-
lar su morfologia. En particular, el campo magnético Galactico podria ser el causante
de la orientacién preferencial de las NP en la Galaxia (Weidmann & Diaz 2008). Por
otra parte, el medio interestelar circundante puede deformar la morfologia de la NP
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de tal manera que la envoltura gaseosa esté totalmente descentrada con relacion a
la estrella que la eyect6 (Tweedy & Napiwotzki 1994).

Figura 2.1: Esquema que muestra las fuerzas intervinientes en la deformacion de la envoltura nebu-
lar. H; representa el campo magnético Galdctico, p; es la densidad del medio interestelar, Py la presién
del gas, H el campo magnético estelar, Ve la velocidad de expansion, g la fuerza de gravedad estelar
y L« la radiacion ionizante.

La morfologia de las NP constituye un tema extenso que ha sido tratado por di-
ferentes autores a lo largo de los afios, entre los primeros trabakos esta el de Curtis
(1918). Si bien no se ha establecido una clasificacion tinica, pueden distinguirse los
siguientes tipos morfolégicos principales de NP: redondas (R), elipticas (E), bipola-
res (B) y punto-simétricas (PS). También se describen en algunos casos morfologias
tipo cuadrupolares (Q), “one-sided”, irregulares (I) y estelares (S). Estas clasificacio-
nes vienen acompanadas frecuentemente de datos mds precisos de la estructura de
la nebulosa, con detalles tales como la presencia de chorros, asas, dobles envolturas
o estructuras filamentosas.

Observando las NP con una buena resolucién espacial se puede observar que,
en muchos casos, se aprecian también estructuras altamente articuladas llamadas
“micro estructuras”, un subgrupo de las cuales son los pares de baja ionizacién y/o
alta velocidad dispuestos en forma simétrica respecto del nticleo, como es el caso
de los chorros y asas, conocidos por su sigla en inglés “FLIERs” (por “Fast Low
Ionization Emission Regions”). Un tratamiento clasico de estas estructuras es el de
Balick et al. (1993). Si bien el niimero de NP con morfologia bien determinada no es
elevado debido fundamentalmente a que la mayoria de ellas presentan un pequefio
tamafio angular, se han estimado los porcentajes de cada tipo morfolégico: E 57 %
(se incluyen las tipo R), B 27,5 %, 18,5% y PS 7 % (Goérny et al. 1999 y Manchado et
al. 1996).

Una complicacién que hay que tener en cuenta al determinar la morfologia de
una NP es que ésta es sensible a la resolucion espacial con la cual el objeto fue obser-

6
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vado. Por otra parte, en algunos casos la morfologia también depende de la banda
fotométrica utilizada. Y en otros casos una fortuita orientacion relativa de una NP
puede dar lugar a una clasificacién morfolégica errénea, como en las NP tipo anillo
(p. ¢j. IC 418), que podrian ser en realidad NP bipolares observadas en la direccion
de la visual. Estas estructuras morfolégicas observadas, combinadas con observa-
ciones cinematicas de las NP, permiten confeccionar modelos tridimensionales de
la distribucién del gas, y contribuir de esta manera al entendimiento de los meca-
nismos de pérdida de masa por parte de la estrella progenitora (Weinberger 1989 y
Steffen & Lopez 2006).

En cuanto al gas ionizado de la nebulosa, numerosos han sido los trabajos ten-
dientes a aportar datos acerca de la composicién quimica y propiedades fisicas del
gas emisor, por lo que actualmente se tiene una importante muestra de objetos con
estos pardmetros determinados. De éstos se desprende que la temperatura y densi-
dad electrénica media en las NP son:

<N, >=4000cm™2 y <T,>=10*K
La composicién quimica de las NP depende sutilmente de su morfologia; 1a Tabla

2.1 da detalles de dicha composicién.

Tabla 2.1: Abundancia media de He y metales en las NP (Phillips 2003). Las unidades estan expre-
sadas en [x/H| = log(x/H) + 12.

<He/H> <O/H> <Ne/H> <N/H> <S/H> <Ar/H> <CI/H>
NP 11,07 8,57 7,98 8,20 6,85 6,33 5,14
© 10,95 8,66 7,84 7,78 7,14 6,18 5,50

2.2. Emision de energia de una NP

Es s6lo desde hace un tiempo relativamente corto que se ha podido observar
un namero significativo de NP en un amplio rango espectral, cubriendo desde los
rayos-X hasta el radio, lo que ha permitido un estudio sistemético de su distribuciéon
de energfa.

Una NP es un sistema formado principalmente por una estrella central, una nube
de gas ionizado y una céscara de polvo. El continuo de la estrella puede aproximar-
se por la emisién de un cuerpo negro a una temperatura de entre 0,3y 2 x 10° K; la
emision de la nebulosa ionizada estd dominada por transiciones ligado-libre, libre-
libre, continuo de dos fotones, y lineas de emisién producto de la recombinacién de
iones excitados colisionalmente. En tanto que la emisioén del polvo esté bien repre-
sentada por un continuo térmico de unos 100 K.
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El espectro 6ptico de una NP consiste de lineas de emisién y de un continuo. Este
espectro refleja las condiciones fisicas de la nebulosa, especialmente la temperatura
y densidad electrénicas, la abundancia de los elementos y el campo de radiacién de
la estrella central.

El espectro de lineas de una nebulosa de baja densidad, en particular de una NP,
puede ser dividido en dos grandes grupos: a) aquellas lineas formadas por recom-
binacién de iones a través de la captura de un electrén por un ion cargado positi-
vamente; y b) aquellas lineas formadas por la excitacién colisional de un dtomo o
ion (usualmente por un electrén) seguida por emisiéon espontdnea. La absorciéon de
lineas de radiacién por parte de la nebulosa se considera despreciable para todos
los niveles de energia n > 2, debido a la muy baja poblacién de estos niveles en las
condiciones nebulares.

El mecanismo mds importante de formacion de lineas de los elementos maés pe-
sados que el hidrégeno y el helio es la excitacion colisional. Las lineas formadas por
este proceso suelen ser tan intensas como las propias lineas del hidrégeno, a pe-
sar de tener una menor abundancia de los elementos involucrados, pues el proceso
colisional es usualmente algunos 6rdenes de magnitud més rapido que el proceso
de recombinacién radiativa.

Las lineas excitadas colisionalmente pueden ser tanto permitidas como prohibi-
das; esta ultimas tienen una probabilidad de transiciéon de 5 a 10 6érdenes de mag-
nitud inferior al de las lineas permitidas. Sin embargo en una nebulosa planetaria
ellas dominan el espectro por dos razones: a) la configuracién del nivel fundamental
de muchos iones tiene niveles de energia separados por una pequefa diferencia (del
orden de kT,), por lo que la radiacién emitida se da fundamentalmente en la regiéon
del 6ptico y el ultravioleta cercano (ver Fig. 2.2), en tanto que las transiciones permi-
tidas son frecuentemente de mayor energia, lo que las hace visibles en el ultravioleta
lejano; b) la densidad electrénica es tan baja que la desexcitacién colisional es muy
baja.

Como la energia de los electrones en el medio interestelar, aun en las NP, es re-
lativamente pequefia, s6lo pueden excitarse colisionalmente los niveles bajos de los
iones. Por lo tanto, sélo se pueden producir lineas de emision entre el infrarrojo y
el ultravioleta cercano. Los elementos mas abundantes, como el C, N, O, etc., y sus
iones, tienen términos con transiciones permitidas hacia abajo, pero estan lejos del
nivel fundamental y no pueden ser excitados por choques de electrones. Sin em-
bargo, estos mismos elementos tienen términos con un mismo valor de 1, pero con
diferentes valores de /. Estos términos son estados metaestables muy bajos, general-
mente divididos en varios niveles; las transiciones D — P se llaman nebulares, las
S — D aurorales, y las S — P transaurorales. Por ejemplo las transiciones del OIII
y el NII corresponden a la configuracion np?, en tanto que las transiciones del NI y
el OII corresponden a la configuracion np.

Los mismos procesos fisicos que afectan al hidrégeno y al helio también influyen
en los elementos mds pesados. Empero ademds hay un namero de otros procesos
que son importantes, como es el caso de la recombinacién dieléctrica o la fluores-
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Figura 2.2: Diagrama de niveles de energia que muestra los seis niveles mds bajos del ion OIII. Se
indican las longitudes de onda de las lineas observadas mds importantes.

cencia, donde los fotones producidos por un ion coinciden con la transicién de otro.

Finalmente, las NP también emiten un continuo de radiacién en todo el rango
de longitudes de onda, desde el ultravioleta lejano hasta el radio. La causa de esta
emision en la regién del 6ptico es principalmente la interaccién entre electrones e
iones tanto del hidrégeno como del helio (transiciones libre-ligado, libre-libre y el
continuo de dos fotones). Un tratamiento mucho maés detallado de la emisién de
energia, tanto de lineas como del continuo en las nebulosas planetarias, puede verse
en Pottasch (1984). Por otra parte, el continuo correspondiente a la regién del infra-
rrojo lejano no puede ser explicado por procesos relativos a los &tomos de hidrégeno
o0 helio. El sorprendente aumento en la emisién nebular que se observa a partir de
los 8 um y que tiene su maximo en los 40 pym se debe a la emisién térmica del polvo.

Yendo hacia longitudes de onda mayores, el espectro en radiofrecuencias de las
NP es una importante fuente de informacién ya que, a estas frecuencias, las NP
son Opticamente delgadas. El continuo nebular es casi enteramente el resultado de
transiciones libre-libre originadas por el paso cercano de un electrén a un protén o a
un ion de helio. El modelado de esta emision se ajusta muy bien a las observaciones;
la emision de la NP se ajusta a él a partir de la longitud de onda de 1000 p.

La Fig. 2.3 muestra como se modela la emisién de cada uno de los sistemas que
componen una NP y cudl de éstos es el mas importante en diferentes regiones del
espectro electromagnético. Se podria agregar también la emisién en rayos X prove-
niente fundamentalmente de la interaccién de los fuertes vientos emanados de la
estrella central con el medio interestelar. Una importante colecciéon de NP a las que
se les model6 su distribucién de energia puede verse en Zhang & Kwok (1991).
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Es de interés hacer hincapié en la emisiéon de lineas en la regién del 6ptico de-
bido a la preponderancia que tiene la espectroscopia de las NP en este trabajo. Las
Figs. 2.4,2.5 y 2.6 muestran un espectro sintético de NP en el que se pueden apreciar
las lineas de emisién mds frecuentes que emiten estos objetos. Méas atin, en Hyung
& Aller (1995) puede verse un extenso y detallado listado de lineas de emisién ob-
servadas en la NP NGC 7009, donde aparecen los iones, longitud de onda precisa e
intensidad relativa de todas las lineas de emisién observadas en la regién del 6ptico.

1c2448 PK 285-14.1 Fig= 1.977x10™"
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Figura 2.3: Distribucion de energia de IC 2448 en el rango de 1250 A a 100 wm; las lineas verticales
ilustran las lineas de emision. EIl continuo estelar estd modelado por la linea entrecortada por guiones;
la emision nebular estd en linea de puntos, mientras que la emision del polvo estd representada por
la linea de trazos entrecortada por puntos. La curva solida es la suma de los modelos. La curva de
trazos indica el nivel de emision de las transiciones libre-libre extrapolada desde la regidn dpticamente
delgada del continuo de radio. Adaptado de Zhang (1993).
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Capitulo 3

Estrellas centrales de Nebulosas
Planetarias

3.1. Evolucién de estrellas de masa baja e intermedia

La formacién de una nebulosa planetaria es una etapa en la evolucién de muchas
estrellas. Podemos dividir la evolucién de una estrella de masa baja o intermedia
en dos etapas, la primera comprendida entre que la estrella abandona la secuencia
principal hasta la eyeccion de la nebulosa. Y la segunda etapa, desde que la estrella
comienza a eyectar material hasta que extingue su energfa.

El que se haya separado de esta manera responde al hecho de que, la primera de
estas dos etapas evolutivas estd bien estudiada, tanto observacional como teérica-
mente (cf., Chiosi et al. 1992 e Iben 1991). Por consiguiente haremos una muy breve
descripcion de esta etapa. Mientras que el segundo estadio evolutivo es mucho me-
nos entendido, sobre todo en la fase inicial de la NP.

Durante su permanencia en la secuencia principal, la estrella desarrolla un na-
cleo de helio inerte. En la etapa subgigante, la estrella quema hidrégeno en una cas-
cara que rodea dicho ntcleo, y debido a la expansién de la envoltura, se convierte
en una gigante roja que asciende, en el diagrama HR, por la “rama de las gigantes”
(RGB). Esta etapa continta hasta que el ntcleo de helio tiene masa suficiente como
para encenderse a su vez.

Cuando el ntcleo de helio consumié una importante fraccién de su combusti-
ble, la combustién de éste se lleva a cabo en una cascara que rodea a un ntcleo de
carbono y oxigeno, y la estrella se convierte en gigante roja por segunda vez ascen-
diendo por la llamada “rama asintética de las gigantes” (AGB). Las estrellas AGB
poseen un ntcleo de carbono y oxigeno que fue el resultado de la combustion del
helio; este ntcleo estd rodeado por un cdscara donde se quema helio y otra més ex-
terna donde se quema hidrégeno. Conforme la estrella evoluciona hacia el extremo
de la AGB ambas cascaras comienzan a interactuar: s6lo una cédscara se enciende a
la vez. Mientras la cascara del hidrégeno estd en combustion, el helio se enciende
violentamente con una muy alta produccién de energia (fogonazo de helio). Como
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resultado de esto las capas més externas se expanden y el hidrégeno se apaga. Des-
pués de un tiempo, a su vez el helio se apaga debido a que el combustible se consu-
mi6; finalmente, al contraerse nuevamente la envoltura de la estrella, el hidrégeno
se vuelve a encender. Todo este proceso puede repetirse varias veces durante la fase
de AGB, y recibe el nombre de “pulsos térmicos”.

Las partes externas de la estrella AGB estan formadas por una envoltura con-
vectiva de material no procesado. Debido al enorme tamafio de estas estrellas, el
material de la superficie estd débilmente ligado a la estrella y una combinacion de
presion de radiacion y pulsaciones tipo Mira da como resultado un fuerte viento
estelar. Se observan tasas de pérdidas de masa del orden de 10~* M, afio™!, lo cual
produce una rdpida disminucién de la masa de la estrella. Esta pérdida de masa es
muy eficiente, tanto que una estrella con una masa inicial de 8 £ 2 M, (Weidemann
& Koester 1983) al cabo de su evolucion se convierte en una enana blanca con masa
por debajo del limite de Chandrasekhar de 1.4 M.

Al acabar la etapa de los pulsos térmicos, la zona convectiva, que se extiende so-
bre la mayor parte del radio estelar, no puede sostenerse durante mucho tiempo y la
estrella comienza a contraerse a luminosidad constante. Esto resulta en un rdpido in-
cremento de la temperatura superficial, que puede alcanzar los 10° K. Después que
la temperatura alcanza los 20000 K el flujo ultravioleta de la estrella es lo suficien-
temente fuerte como para ionizar el hidrégeno que la rodea, y que fuera expulsado
por la estrella durante la etapa de AGB. Aqui es cuando la envoltura gaseosa que
rodea a la estrella comienza a brillar, y ha nacido una NP.

Finalmente, el combustible de hidrégeno y el helio se extinguen y la fusién nu-
clear en las cdscaras se detiene. Esto se corresponde aproximadamente con el punto
mas caliente que alcanzan las ECNP en el diagrama HR (ver Fig. 3.1). En este mo-
mento la producciéon de energia cesa y se tiene una enana blanca con un ntcleo de
electrones degenerados, la cual se va enfriando paulatinamente; las enanas blancas
mas frias que se han observado tienen temperaturas efectivas de unos 4000 K.

En la Fig. 3.1 se muestran tres regiones del diagrama HR que hemos llamado
PPN, NP y WD. Las estrellas correspondientes a la regién NP seradn tratadas en
detalle en el Capitulo 3.2, mientras que las dos restantes, que son las etapas menos
conocidas, son descriptas brevemente a continuacion.

Los objetos de transicion entre la etapa de AGB y la de NP reciben diversos nom-
bre (ver Fig. 3.1), tales como: post-AGB, proto nebulosas planetarias (PPN), proto
nebulosas planetarias recientes y nebulosas planetarias jovenes. Estas denominacio-
nes no tienen caracteristicas bien diferenciadas ni siguen una secuencia evolutiva.
De aqui en adelante nos referiremos a estos objetos de transicién como PPN.

Las PPN consisten en una estrella que estd evolucionando desde la izquierda
del diagrama HR a luminosidad constante, envuelta por una densa cascara de gas y
polvo en expansion, tanto que muchas PPN no tienen una contraparte 6ptica debido
a que estan fuertemente oscurecidas por el polvo. Estos objetos son detectados y
clasificados como PPN mediante observaciones en bandas infrarrojas, razén por la
cual es que hace relativamente poco tiempo que se los estd estudiando; la diversidad
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de nombres que reciben tal vez sea un reflejo de lo poco que se conoce sobre estas
etapas de la evolucion estelar.

Se ha observado que una importante fracciéon de las PPN muestra morfologias
con simetria axial, a pesar de que las morfologias observadas en las envolturas de
estrellas AGB son mayormente esféricas; los motivos de tal cambio morfolégico
aun se desconocen. Una de las PPN mas conocidas quizas sea la nebulosa “Hue-
vo” (AFGL 2688), la cual presenta una marcada simetria axial. Otro de los ejemplos
mas conocidos es el “Rectdngulo Rojo” (HD 44179), el que se sabe tiene un ntcleo
binario.

L5 I | I |
2000 afios
L0 - { "
PH
M, = 0.605 M,
5 |- A @ |
] 12}
L]
o MP:E Post AGE il
= 30 I jovenes PPN
= !
82‘5 " PPH réciente =
20 e
M= 3 M,
Ll o WD i
1.0 1 | i |
5.5 5.0 4.5 £.0 3.5

log T,y

Figura 3.1: Camino evolutivo de una ECNP, cuya estrella progenitora tiene una masa de 3 Mg
(adaptado de Schonberner 1997).

El tiempo empleado en esta etapa de transiciéon es muy breve, de aproximada-
mente el 10 % (Kwok 1993) de la vida de una NP. Es decir que, a lo sumo, esta etapa
evolutiva cubre unos 2000 afios. Mds atn, el pasaje de PPN a NP puede ser muy
rdpido, de hasta algunas decenas de afios (Parthasarathy et al. 1993 y Garcia-Lario
et al. 1993).

Los tipos espectrales MK que presentan las PPN son del tipo tardios: F, G, M,
ademads algunas PPN muestran perfiles P Cygni o fuertes emisiones Ha (Waters &
Sahu 1993). La Fig. 3.2 muestra un ejemplo de un espectro de una estrella post-AGB
(Waters & Sahu 1993). Un posible esquema evolutivo (planteado por Hu et al. 1993)
es el siguiente:

[K-M] — [F-G] — [(F-G) con emisién Hx]

Mas recientemente Sudrez et al. (2003) analizaron espectros 6pticos de una gran
muestra de PPN, y encontraron tipos espectrales que van desde las B hasta las M
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(algunos con emisién en Hx), a los que interpretan como una posible secuencia evo-
lutiva hacia temperaturas efectivas mds altas.

TE-15 | | | |
BE-15 — ]

5E-15'— T

4E-15 |— =

Flujo
T
|

3E-15 — —

2E-15 — Y

1E15 |— -

QE+0 Lt | L | L | L | L \ L | !
4000 4500 5000 5500 6000 6500

Angstrom

Figura 3.2: Espectro dptico de IRAS 21289+5815, un ejemplo de objeto post-AGB (Sudrez et al.
2006). Nétese la fuerte emision Ho.

Por otra parte, las enanas blancas (WD) constituyen el producto final mas comtn
de la evolucién estelar. Sin embargo no esta claro atn si todas las WD pasaron por
una fase de NP. Werner et al. (1997) y Kwitter et al. (1989) tomaron imagenes de larga
exposiciéon de enanas blancas con el fin de detectar restos de envolturas gaseosas, y
en ambos casos los resultados fueron negativos.

Dentro de las WD se distinguen cinco subtipos principales (cuyos espectros pue-
den verse en las Figs. 3.3 y 3.9):

= DA: sélo lineas de Balmer, no hay Hel ni metales (ej. DeHt 5);
= DAO: estdn dominadas por el H pero también tienen Hell (ej. Sh 2-174);

= DO: fuertes lineas de Hell, Hel o H presente (ej. HZ 21); se conocen tres estre-
llas DO que podrian estar asociadas a NP muy viejas (Dreizler 1999);

= DB: s6lo lineas de Hel, no hay H ni metales (ej. GR 907): no se conoce ninguna
estrella de este tipo asociada a una NP;

= DC: s6lo continuo, no hay lineas mds profundas que un 5 % del continuo en
ninguna parte del espectro electromagnético (ej. WD 0107-106).
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Los subtipos de enana blanca méds comunes en los nticleos de las NP son los DA
y DAO, ambos suman unas 40 estrellas (Méndez 1991 y Napiwotzki & Schonberner
1995). El comtin denominador en todos los espectros de estrellas WD es el ancho de
sus lineas de absorcién, producto de una muy alta gravedad superficial, que en la
mayoria de los casos cumple log ¢ > 6,5, y del efecto Stark.

—— e g

- H6 Hy HE
I l ] [ GD336 |
15 4
- Hell Hell  Hell Hell Hell Hell ]

| | | | w2

L 2 1 i i 1 1 L L 1 n n " 1 L i n L
4200 4400 4600 4800 5000
aA

1

L

2000 ’

Figura 3.3: Espectros de subtipos de enanas blancas, en los que estdn indicadas las lineas mds impor-
tantes (Napiwotzki 1998): DA (GD 336), DO (HZ 21), DB (GR 907).

3.2. Distintos tipos espectrales en ECNP

En esta seccion sélo se pretende describir cualitativamente los distintos tipos es-
pectrales que se observan en los nticleos de las nebulosas planetarias. La descripcién
detallada de las caracteristicas de cada uno de los objetos estd mas alla del proposito
de este trabajo.

En la poblacién de ECNP observada pueden distinguirse algunas clases espec-
trales tales como O, Of, sdO, WR, Of-WR (Lutz 1978). Desde el punto de vista evo-
lutivo de estas estrellas, la subclasificacién mds importante es, sin embargo, aquella
deducida del anédlisis de sus abundancias superficiales. En este sentido, las ECNP
pueden dividirse en dos grupos bien definidos: ricas y deficientes en hidrégeno
(Méndez 1991), en la Fig 3.4 puede verse un panorama general. En el primer grupo
el hidrégeno es el elemento dominante, y sus tipos espectrales mas comunes son Oy
Of. En el segundo grupo la atmdsfera estelar estd practicamente libre de hidrégeno,
siendo el carbono y el helio los elementos mds abundantes.

En lo que respecta a las caracteristicas espectrales se pueden distinguir dos clases
de ECNP deficientes en hidrégeno. El espectro de muchas de estas estrellas estd
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3. ESTRELLAS CENTRALES DE NP Distintos tipos espectrales en ECNP

dominado por lineas de emisién anchas e intensas, propias de las estrellas Wolf-
Rayet (de aqui en adelante WR). Por otro lado, el resto de las ECNP deficientes en
hidrégeno presentan un espectro que estd dominado por lineas de absorcion. Sin
embargo, también existen otras ECNP que no se ajustan a este esquema, como A 30
y A 78 cuyos espectros presentan tanto lineas de emisién como de absorcién; mas
adelante describiremos a este grupo de estrellas.

Tipos espectrales de las ECNP

Ricasen H Hibridas Pobres en H
o OH,C) hgOH,C) ,/WIR\-.
0 [3-9] of WN \''[e} wcC
O(H) Of(H) [1-4] [4-11]

Continuo

B [0-5] P =Y WELS PG1159

Ble] TE diferente? “H-rich™? Of-WR(H) /l\

A E IgE

sd0 DA DAO o(C)|
\l / Binarias WC]-PG1159
/\ OF-WR(C)
HgO(H) OF-WR? TE tardios O(He) DO

Casos especiales

Ba Simbicticas objeto Sakurai

Figura 3.4: Distintos tipos espectrales que se encuentran los niicleos de las NP. Las flechas indican
los tipos espectrales que estdn incluidos en otro mds amplio, en tanto que aquellos que incluyen
paréntesis son los nombres dados por Méndez (1991). Los corchetes indican los subtipos en los que se
puede dividir

3.2.1. ECNP deficientes en hidrégeno
= [WR]

Las estrellas [WR] son semejantes a las WR, sus espectros estdn dominados
por lineas de emisién anchas e intensas. A su vez, las WR se subdividen en
tres secuencias, WC, WO y WN. La primera subdivisién de las WR fue he-
cha por Perek & Kohoutek (1967), quienes distinguieron las WC de las WN.
Posteriormente, Barlow & Hummer (1982) introdujeron la subclase WO. En lo
que respecta a las [WR] s6lo se encuentran del subtipo [WC] y [WO]; existe un
tnico caso de una [WN] (Morgan et al. 2003), es un objeto que se encuentra en
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la Nube Mayor de Magallanes. Si bien algunos afios atrds algunos objetos ha-
bian sido clasificados como NP y posefan en sus ntcleos estrellas del tipo WN,
posteriormente se descubrié que en realidad no eran NP sino que se trataba
de estrellas WN masivas de poblacion I con nebulosas tipo anillo: uno de los
casos mads interesantes es el de M 1-67.

Enlo que hace a las estrellas WO, la caracteristica mas prominente es el doblete
3811-34 A del OVI, el cual estd también presente, aunque con mucha menor
intensidad, en las WC4 y una WN (HD104994). Otras lineas intensas de las WO
son CIV + Hell 4658-86 A y el doblete CIV 5801-12 A, las que también estan
presente en las WC. Actualmente s6lo se conocen cuatro estrellas WO (van
der Hucht 2001 y Drew et al. 2004) y una veintena de [WO] (Acker & Neiner
2003 (ANO03) y Gesicki et al. 2006); hasta el momento no se han notado claras
diferencias entre las estrellas WO y [WO] (Polcaro et al. 1997). Mas atn, las
estrellas [WC] estdn definidas de manera similar que sus contrapartes masivas
de poblacién I: WC.

Las lineas mds importantes de las estrellas [WR] estédn listadas en la Tabla 3.1,
mientras que los criterios de clasificacién seguidos para discriminar las distin-
tas clases de [WC] y [WO] estdn detallados en la Seccién 5.7. Un buen criterio
para decidir si una ECNP es una [WC] o [WO] es la linea del CIII en 5696 A la
cual estd ausente en las [WO] (Kingsburgh et al. 1995 y Crowther et al. 1998).
Finalmente, la Fig. 3.5 muestra ejemplos de espectros de los tres subtipos de
WR; més ejemplos pueden verse en ANO3.

Merece un tratamiento especial las estrellas [WC] tardias o [WCL], ya que se
conocen muy pocos de estos objetos. Las lineas de emisién mas importantes
que presentan son las del CIII en 5826 y 5696 A, y es de esperar que las lineas
del CIV sean muy débiles; también se observan lineas de absorcién del He
(Hell 11-4). Un ejemplo es la estrella central de la nebulosa SwSt 1, la cual fue
clasificada como [WC9] (De Marco et al. 2001); un tratamiento general puede
verse en Leuenhagen & Hamann (1998).

Actualmente se han clasificado 65 WELS, 45 [WC] y 29 [WO], mayormente
siguiendo las listas de ANO3 y Goérny et al. (2004) (ver Tabla 3.2), a lo que hay
que agregar que del relevamiento del MASH! se detectaron 23 NP asociadas a
estrellas [WR] (Parker et al. 2006).

= WELS

Un pequenia fraccion de ECNP muestra lineas de emisién mds angostas y dé-
biles que las [WR]; estas estrellas son llamadas WELS (“weak emission-line
stars") y fueron definidas por Tylenda et al. (1993). El estado evolutivo de las
WELS no es claro, sin embargo hay fuertes argumentos para sospechar que su
evoluciéon no esta asociada a las [WR] (cf. Girard et al. 2007).

IMASH: Macquarie/ AAO/Strasbourg Hy
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Tabla 3.1: Algunas de las lineas mds importantes que aparecen en los espectros de los distintos
subtipos de estrellas [WR], en el rango espectral de 3500 a 7000 A. Dentro de las [WC] se distinguen
la tempranas de las tardias, WCE y WCL respectivamente.

Linea Ion WR
4058 NIV WN
4603 NV WN
4619 NV WN
4640 (4634+4641) NIII WN
4938 (4933+4944) NV WN
5314 NIII WN
3822 (3811+3834) OVI WO
5290 OVI WO
5590 oV WO
5666 (OVII+OVI) WO
4267 CII WCL
4649 CIII WC
5470 CIv WCE
5696 CIII WCL
5806 (5801+5812) CIv WC
6461 CII WCL

La morfologia del espectro de las estrellas WELS se confunde con las de otros
subtipos. Pefia et al. (2001) y Koesterke (2001) argumentaron que hay cierta
relacién entre las WELS y PG1159. Por otro lado las diferencias entre las WELS
y las [WC] también son sutiles. No existe un criterio estricto para diferenciar
ambos tipos espectrales; usualmente, si las lineas de emisién son muchas e
intensas (no sélo el CIV), el objeto es clasificado como [WC]. Si, en cambio, las
lineas son débiles (normalmente sélo se ve el CIV) se asume que se trata de
una estrella WELS.

Las caracteristicas espectrales més relevantes de las WELS estdn en la region de
4650 A, donde aparecen las lineas: 4634 A (NIII), 4641 A (NIII), 4650 A (CIII) y
4658 A (CIV). Es de destacar que estas lineas del NIII no estn presentes en las
[WC]. También es comtn la presencia de las lineas del CIV en 5801 y 5812 A,
que en general son méas débiles que las lineas del NIII, hasta incluso invisibles.
Hay que tener en cuenta que las lineas del NIII también se generan en la ne-
bulosa, por lo que hay que estar seguros del origen de esta emisién. Por otra
parte, una singularidad que aparece en las WELS son lineas del Hell en absor-
cién, principalmente en 4542 y 5412 A (ver Fig. 3.6); un tratamiento mds de-
tallado de este tipo de estrellas puede verse en Marcolino & de Aratjo (2003).
Si bien es dificil proponer una clasificacion para estas estrellas Marcolino & de
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Flujo relativo

4000 5000 B000 F000
Longitud de onda [&]

Figura 3.5: Espectros comparativos de tres estrellas WR: Brey 93 (WO), WR' 7 (WN) y WR 13 (WC).
Todos los espectros fueron obtenidos durante nuestros turnos de observacion en CASLEO. Nétese lo
aébil de las lineas del CIV (en particular 5806 A) en WR 7 y la fuerte presencia del OVI en 3822 A

en Brey 93.

Aratjo (2003) sugieren dividirlas en dos grupos de acuerdo a la intensidad de
las lineas del CIV.

Es importante aclarar que aquellas ECNP que fueron clasificadas por Méndez
(1991) como Of-WR(H) actualmente han sido reclasificadas como WELS; éste
es el caso de PB 8, NGC 6543 y NGC 6572.

= PG 1159

El tipo espectral PG 1159 (GW Vir) fue implementado por McGraw et al. (1979);
este reducido grupo de estrellas incluye tanto estrellas aisladas como ECNP.
Sin embargo es posible que todas las PG 1159 sean sucesoras de NP (Jacoby &
van de Steene 1995). Actualmente se conocen 35 estrellas PG 1159, de las cuales
13 son ECNP (Gérny & Tylenda 2000 y Werner & Herwig 2006). A pesar de que
las PG 1159 componen un reducido grupo de estrellas, se las subdivide en A
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Figura 3.6: Espectro de la estrella central de He 2-12 (gentileza de W. L. F. Marcolino), clasificada
como WELS. Noétese la estructura de lineas de emision en la region de 4650 A y la absorcion del Hell
en 4542 A.

(su espectro s6lo muestras lineas de absorcién); E (el espectro muestra algunas
lineas de emision del Hell, CIV y OVI en 4686, 4659 y 5291 A respectivamente);
y Lg E (las lineas de absorcién del espectro son mds angostas que en el resto
de las PG 1159; ademas tienen emision del CIV en 4659A). En todos los casos
estdn ausentes las lineas del H y Hel.

El subtipo A es el grupo mayoritario; su espectro estd dominado fundamen-
talmente por lineas del CIV en 4441, 4541, 4554, 4647, 4659 y 4786 A, mientras
que las lineas del CIV en 5801 y 5812 A son débiles o invisibles. En las Figs.
3.9 y 3.8 se muestran espectros como ejemplo. Un completo resumen de este
tipo de estrellas puede verse en Werner (1992). Un detallado estudio de los
objetos PG 1159 fue llevado a cabo por Miller Bertolami & Althaus (2006), que
considerando una importante muestra de objetos y un modelo actualizado de
atmosfera estelar, pudieron confeccionar un diagrama HR en el cual se pone
en evidencia que las PG 1159 estdn asociadas a las etapas finales de la evolu-
cion de las estrellas pobres en hidrégeno (ver Cap. 3.3). Una lista de espectros
Opticos puede verse en Hiigelmeyer et al. (2005) y Dreizler & Heber (1998).

= O(He)

Estrellas que muestran un espectro dominado por lineas de absorciéon del He.
Son estrellas muy raras, s6lo se conocen 4 objetos de los cuales dos son ECNP:
K 1-27 y LoTr 4. Espectros de estas estrellas se muestran en la Fig. 3.7. Su es-
tado evolutivo en relacién con las estrellas post-AGB atin no ha sido aclarado
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(Rauch el al. 1998 y 2008).

= [WC]-PG1159

Esta subclase espectral, antiguamente denominada Of-WR(C) (Méndez 1991)
s6lo cuenta con dos miembros: A30 y A78. El espectro de estas estrellas combi-
na anchas lineas de emision (p. ej. en 5008 A del CIV) con lineas de absorcién
del Hell y CIV. Por otra parte, ambas estrellas muestran evidencia de pérdida
de masa. Espectros de esta subclase se muestran en la Fig. 3.8. Las caracte-
risticas espectrales de esta subclase son similares a las de las estrellas WELS,
por lo que posiblemente ambos tipos espectrales compartan la misma subclase
(Parthasarathy et al. 1998).

1 1 1 1 I 1
|10%

oVl
| CIv

[ oI v
Cal
L I
‘ He H&
Hell | ]

N
NaD
| | | csPNK1-27

A G e s A

| | CSPN LoTr4 |

o

N

” cv
I,

0
Hy
\

relative flux

| HS 1522+6615 | ]

! N | | | | HS 2209+8229 |

| | 1 | - 1 |
4000 4500 5000 5500 6000 6500
wavelength / &

Figura 3.7: Espectros de estrellas O(He). Nétense las importantes lineas de absorcién del Hell en
4686 y 5413 A, comparables a las lineas de la serie de Balmer, (Rauch at al. 1998).

3.2.2. ECNP ricas en hidrégeno

El grupo de ECNP ricas en hidrégeno estd compuestos por estrellas con tipos
espectrales O, Of, B y més tardios. La clasificacion de estas estrellas sigue los mismos
criterios que para las estrellas de poblacién I. Resumidamente, las estrellas O tienen
lineas de absorcion del H, Hel y Hell; ademads, se las puede subclasificar a través
de cocientes de lineas. En el caso de estrellas O tempranas: Hell(4541)/Hel(4471) y
Hell(4200)/Hel+11(4026), mientras que en O tardias se usan: Hell(4541) /Hel(4387)
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Figura 3.8: Espectros comparativos de las subclases: PG 1159, [WC]-PG1159, WD y O(He) (Na-
piwotzki 1998).

y Hell(4200) /Hel(4144). Las estrellas O3 no tienen Hel y las O7 estdn definidas por
Hell(4541) = Hel(4471).

En ocasiones, estrellas tanto de poblaciéon I como II con tipos espectrales O mues-
tran lineas de emision: estas estrellas son llamadas Of. En general estas lineas de
emision corresponden a: NIII (4635-4640 4642) y Hell (4686 A). Esta tltima es fre-
cuentemente angosta, con FWHM < 4 A, y en ocasiones suele observarse un perfil
P Cygni; en tanto que las lineas del Hell en 4200 y 4541 A se encuentran en absor-
cion. Un ejemplo de ECNP clasificada como Of es NGC 6826. Una descripcién in-
teresante sobre Of en ECNP puede verse en Heap (1977). Un tratamiento general de
la clasificacion de las estrellas tempranas puede verse en Jaschek & Jaschek (1987).
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Figura 3.9: Espectros comparativos de ECNP evolucionadas (Napiwotzki 1998).

Mas detalles sobre la clasificacion de estrellas tempranas ver Walborn & Fitzpatrick
(1990).

En general no es facil detectar las lineas de absorcién del H, Hel y Hell de las
ECNP ya que en la mayoria de las NP, también hay emisién nebular de estos iones.

En lo que hace a las estrellas tipo B, la caracteristica fundamental es que no po-
seen lineas del Hell. Para subclasificarlas se emplean unas débiles lineas del si-
licio. Son muy pocas las ECNP clasificadas como estrellas B, entre ellas Sh 2-71
(PN G035.9-01.1) y M 2-54 (PN G104.8-06.7). Ambas estrellas forman parte de sis-
temas binarios.

Finalmente, también se encuentran ECNP con tipos espectrales A y més tardios.
Sin embargo Lutz (1987) afirma que estrellas mads frias que B5III-V no son capaces
de ionizar la nebulosa. NP cuyas estrellas centrales sean de tipos espectrales B o més
tardios podrian representar PPN o sistemas binarios (ver Méndez et al. 1978 y Lutz
1977). Un completo listado de estrellas con tipos espectrales tardios puede verse en
De Marco (2009).
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3.2.3. Algunas consideraciones especiales

Claro estd que no todas las ECNP poseen un espectro que pueda ser clasificado
en la categoria de ricas o pobres en hidrégeno. A continuacién se enumeran algunas
estrellas o grupos de estrellas que poseen caracteristicas muy particulares.

= Estrellas Ble]

Se llaman estrellas B[e] a las que tienen tipo espectral B y que, ademds, mues-
tran lineas de emisién en el 6ptico, lineas permitidas de baja excitacién de
metales, principalmente Fell, lineas de emisién prohibidas como, por ejemplo,
[OI] y [Fell] (4244, 4287, 4415, 5273 A), en algunos casos iones de mayor ex-
citaciéon como [ArllI] o [OIII], fuertes lineas de la serie de Balmer, y un fuerte
exceso infrarrojo (ver Fig. 3.10). En realidad, una denominacién més apropia-
da es la de “estrellas que experimentan el fenémeno Ble]”, ya que éstas confor-
man un grupo muy heterogéneo constituido por objetos con diferentes estados
evolutivos.

Lamers et al. (1998) listan siete NP confirmadas que evidencian el fenémeno
Ble] en sus estrellas centrales. Sorprendentemente, todas estas NP son de apa-
riencia compacta. Recientemente se confirm¢é otra ECNP con fenémeno Ble],
se trata de He 2-90 (Kraus et al. 2005). Aun se desconoce si este fendémeno es
un evento comun en la evolucién de las NP, que aparentemente estarfa aso-
ciado a NP jovenes. Kondratyeva (2001), aport6 alguna evidencia al respecto
mostrando que la NP Th 4-4 evolucion6 de una estrella B[e].

1.2E14 T T

10E-14 — —

B0E-15

Flujo relativo

GOE-15

40E-15

| . | . | . | . |
5100 5400 5700 6000 6300
Angstrom

Figura 3.10: Espectro de He 2-90, tomado desde CASLEQ el 22 de marzo de 2006, las lineas nebulares
intensas estdn truncadas. Se indican las lineas de emisién de la ECNP: Fell (5169, 5198, 5235, 5317,
5363, 6248 A) y [Fell] (5413, 5527 A).

m Hibridas
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Algunas estrellas PG 1159 muestran lineas de absorcién del hidrégeno. So-
lo existen cuatro objetos que exhiben estas caracteristicas, tres de los cuales
se encuentran en los nucleos de las NP NGC 7094 (PN G066.7-28.2), A 43
(PN G036.0+17.6) y Sh 2-28 (PN G030.6+06.2), mientras que al objeto restante
no se le detecté ninguna nebulosa asociada (Dreizler et al. 1996). Un espectro
de ejemplo puede verse en la Fig. 3.9. Probablemente estas estrellas represen-
ten un vinculo entre las secuencias evolutivas de las estrellas ricas y las pobres
en hidrégeno.

s Continuo

En 1984 se conocidn 17 NP cuyas estrellas centrales fueron clasificadas como
de tipo espectral continuo, ya que sus espectros no mostraban ningun tipo de
lineas hasta el 5 %. Méndez et al. (1981) sugiri6é que lo que podia estar ocu-
rriendo era que las lineas de emision se superpusieran con las de absorcién.
Feibelman (1994) analiz6 espectros IUE de una muestra completa de ECNP
clasificadas como tipo espectral continuo. Los resultaron evidenciaron que la
mayoria de estas estrellas mostraban lineas, tanto de absorcién como emisién,
sin embargo algunas ECNP, tales como IC 289, atin hoy son clasificadas como
de tipo espectral continuo. Una prueba, de que las ECNP clasificadas como
tipo espectral continuo serian en realidad estrellas ricas en hidrégeno puede
verse en Kudritzki et al (1981).

m Estrella de bario

Recientemente, Bond et al. (2003), descubrieron que la estrella central de la NP
WeBo 1 (PN G135.6+01.0) es una estrella de bario. La estrella forma parte de un
sistema binario de muy largo periodo (superior a 800 dias), donde la envoltura
gaseosa, tipo anillo, aparentemente no seria comun al sistema binario. Atn se
desconoce que rol ocuparian estos tipos de estrellas en el escenario evolutivo.

= Objeto Sakurai

Fue descubierto en 1996 por astrénomos aficionados japoneses (Nakano et al.
1996) y posteriormente se vié que el objeto estd rodeado por una NP de apa-
riencia vieja (Duerbeck & Benetti 1996 y Jacoby et al. 1998). Las observaciones
espectroscopicas mostraron un rdpido y dramaético cambio en el corto lapso
de un afio. En el afio 1997 su espectro estaba dominado por bandas del CN
(3888 y 4216 A) y C2 (4392, 4737, 5165 y 5655 A), las cuales no existian un afio
antes (ver Fig. 3.11). La hip6tesis mas fuerte es que se estarfa en presencia de
un fenémeno de “flash” del helio tardio, el cual de acuerdo a modelos de Iben
et al. (1983) tendria una duracién de 17 anos. Por otro lado, observaciones en
el infrarrojo sugieren que el objeto sufre episodios de pérdida de masa, lo que
refuerza la teoria mencionada.

En dos objetos mas se observaron estos fendmenos, V605 Aql (la estrella central
de A 58, cuyo cambio comenzé en 1917 y su espectro es actualmente [WCE];
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Clayton & De Marco 1997) y FG Sge (la cual comenz6 a aumentar de brillo en
1894 y que hoy es una estrella supergigante fria y pobre en hidrégeno; Jeffery
& Schoenberner 2006).

5

a5t

4

Flux fa.u.]
o W
N o (2] [
T =

2}
T

T

05

o e + 1 . L ) . . .
380 400 420 440 460 480 500 520 540 560 580 600
A [nm}

o o L . n L s . . s .
380 400 420 440 480 480 500 520 540 560 580 600
A [nm})

Figura 3.11: Espectros del objeto Sakurai; el del panel superior fue tomado en abril de 1996, mientras
que el inferior es de marzo de 1997 (Kerber 1998).

» Estrellas Simbidticas

Las estrellas simbidticas son sistemas binarios en los que interacttia una estre-
lla fria con una muy caliente, con transferencia de masa. Esto da como resul-
tado un espectro con lineas de emisién. Las simbiéticas se dividen en los tipos
Dy S. Las tipo D, observadas en el infrarrojo, evidencian la presencia de polvo
caliente, mientras que las S lucen un espectro infrarrojo semejante al de una
estrella tardia. Algunas de las tipo D muestran morfologias bipolares (Viotti
1987 y Taylor 1988).

Diversas similitudes entre ambas entidades hicieron suponer la posibilidad de
que exista alguna conexién evolutiva entre las simbiéticas tipo D y algunas NP
bipolares (Lutz et al. 1989): las simbi6ticas podrian ser las progenitoras de al-
gunas NP bipolares (Leedjarv 1993). Estas sospechas atin hoy persisten (Arrie-
ta et al. 2005, Corradi 2003, Kwok 2003), los hechos observacionales que las
sostienen son, por un lado la precensia de NP con ntcleos binarios, y por otro
que las NP bipolares son morfolégicamente idénticas a algunas simbidticas
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tipo D. Los espectros opticos que muestran ambos tipos de objetos son idén-
ticos. Sin embargo tanto los mecanismos de pérdida de masa como las masas
involucradas en las envolturas gaseosas son diferentes en ambas entidades.
Mas atin, se han ensayado diagramas de diagndstico que intentan separar una
estrella simbiética de una NP (Gutiérrez-Moreno 1995).

A pesar de que tanto las estrellas simbiéticas como las NP son objetos con ca-
racteristicas bien definidas, atin existen objetos dudosos de los cuales se desco-
noce si son NP o estrellas simbitticas. Actualmente exiten cuatro objetos que
se sospecha son estrellas simbiéticas (Belczynski et al. 2000), y que ademas es-
tan catalogados como NP: 19w32 (PN G359.2+01.2), He 2-43 (PN G003.4-04.8),
M 1-44 (PN G004.9-04.9) y He 2-442 (PN G061.8+02.1). Un anélisis sobre el
vinculo entre NP y estrellas simbiéticas puede verse en Lopez et al. (2004).

n Estrellas R CrB

Aquellas estrellas tipo R de la Corona Boreal (R CrB) se cree que guardan un
vinculo evolutivo con las estrellas centrales de las NP. Estos son objetos post-
AGB deficientes en hidrégeno y usualmente variables, actualmente se conocen
unas 50 estrellas de este tipo tanto en nuestra Galaxia (Ej. UW Cen) como en
las Nubes de Magallanes. Ademads se subdividen en cinco subgrupos. Dos ar-
ticulos interesante en los que se describen sus propiedades y el posible vinculo
con la NP son Clayton (1996) y Clayton (2000).

m Binarias

La visién tradicional que se tiene de la evolucion de estrellas de masa baja e in-
termedia s6lo contempla a estrellas aisladas (Cap. 3.1). Este escenario, a pesar
de ser ampliamente aceptado (y que cuenta con una importante base observa-
cional y de modelos tedricos que lo avalan), tiene algunos puntos sin resolver
como, por ejemplo, que no existe un claro mecanismo que explique como una
estrella AGB aislada puede eyectar una nebulosa altamente no esférica (Soker
1998). Por otro lado, un sistema binario puede influir de diferentes formas en
la pérdida de masa, incluso hasta inducirla (Zijlstra 2007), lo que explicaria
muchas de las morfologias observadas en NP. Quizds las NP con morfologias
bipolares serfan los candidatos ideales donde buscar binarias; sin embargo,
s6lo se conoce una NP bipolar con nucleo binario, NGC 2346. Esto hace re-
plantearse cudn necesaria es la presencia de un ntcleo binario para originar
determinadas morfologias.

En lo que respecta a las binarias visuales, éstas juegan un rol menos impor-
tante en el moldeado de morfologias de las NP. Ntcleos binarios con semiejes
mayores superiores a unos cientos de unidades astronémicas no influirian en
la pérdida de masa de la estrella progenitora pero si en su posterior morfologia
(Soker 1999).

Los sistemas binarios en NP pueden separarse en visuales y cercanos (aquellos
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en los cuales no se resuelven las dos estrellas). La confirmacién de una binaria
visual es complicada, ya que los periodos involucrados son de varios cientos
de afios. Ciardullo et al. (1999) confeccion6 una lista de 19 NP con posibilidad
de poseer un ntcleo binario de este tipo. Por otro lado De Marco (2006) recopi-
16 25 NP que poseen nticleos binarios cercanos (la mayoria de ellos detectado
en forma fotométrica o espectroscépica). Ambas listas constituyen actualmen-
te el total de las NP con ntcleo binario confirmado. Los tipos espectrales de
las ECNP de la lista de De Marco (2006) son propios de estrellas tardias ricas
en hidrégeno; es notorio el hecho de que no se haya detectado evidencia de
estrellas pobres en hidrégeno con ntcleo binario.

Las dificultades observacionales como asi también los prolongados tiempos
de observacion que se necesitan para confirmar la presencia de una estrella
binaria son obstaculos en la deteccion de nuevas binarias en los ntcleos de las
NP (Zijlstra 2007). A pesar de que se estima que un alto porcentaje de ECNP
formarfan sistemas binarios (Soker 1997), en la actualidad se tiene que entre un
10 y un 15 % de las ECNP poseen nticleos binarios. El estudio de los nticleos
binarios en las NP presenta numerosos interrogantes que demandan un gran
volumen de observaciones, y que necesariamente deben ser suplidos para po-
der comprender la evolucién de las ECNP.

De una recopilacién de publicaciones recientes y catdlogos de ECNP pudimos
realizar una estimacién del niimero de ECNP que se han catalogado en los diferen-
tes tipos espectrales (Tabla 3.2). Sin embargo es imperiosa la necesidad de contar con
una lista actualizada de las ECNP que posean tipo espectral conocido (incluyendo
los ntcleos de las PPN y los sistemas binarios), para poder llevar a cabo trabajos
estadisticos mas completos y arrojar luz sobre el intricado rompecabezas que repre-
senta la etapa final de la evolucién de estrellas de masa baja e intermedia. La lista
mas actual con la que se cuenta en el presente es el catdlogo de Acker (1992-96), que
rapidamente requiere de una actualizacion que contemple las nuevas ECNP clasi-
ticadas, las que fueron reclasificadas y, sobre todo, la incorporacion de los nuevos
tipos espectrales como las PG 1159 y las WELS.

3.3. Esquema evolutivo

Como se dijo en la Seccion 3.1, las estrellas que estdn en condiciones de pro-
ducir una NP son las que poseen masas entre 0,56 My y 8 M. Las estrellas con
M < 0,56 Mg no producirdan una NP visible ya que el tiempo de transicién en la eta-
pa de post-AGB es demasiado lento, por lo que son llamadas “NP perezosas”. Las
estrellas con M > 8 M, finalizardn su existencia como supernovas.

También se mencioné que se cree que la secuencia evolutiva de las ECNP se ini-
cia con la etapa de PPN y finaliza con una enana blanca fria. Por otro lado en la
Seccitén 3.2 se puso de manifiesto la diversidad de tipos espectrales que pueden en-
contrarse en las ECND, distinguiéndose entre las ricas y las deficientes en hidrégeno.
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Tabla 3.2: Niimero de miembros con los que cuenta cada uno de los tipos espectrales que se encuentran
en las ECNP. En el caso de las estrellas ricas en hidrégeno sélo se tiene una cota inferior, ya que las
listas consultadas son relativamente viejas.

TE deficientes en H catalogadas | TEricasen H catalogadas

(WO] 29 O(H) >46

[(WC] 45 Of >18

WELS 69 espectro tardio 66
PG 1159 13 DA 8
O(He) 2 DAO 13
[WC]-PG1159 2 hgO(H) 16
DO 3? hibridas 3

DB 0 Ble] >6
posibles simbiéticas >4 continuo >6

El desafio ahora es estudiar si existe alguna secuencia evolutiva entre los diversos
tipos espectrales que pueblan a estos dos grandes grupos. Si bien aun no se tiene
certeza acerca del porqué de esta distribucién bimodal entre las ECNP, existe la hi-
potesis de que todas las ECNP se originan como ricas en hidrégeno y que algunas
de éstas experimentarian un segundo “flash” (estrellas “born-again", cf. Iben et al.
1983 y Schoenberner 1983), por el cual expulsarian su atmosfera rica en hidrégeno
dejando al descubierto una capa rica en helio y carbono.

Las ECNP deficientes en hidrégeno se subdividen en cuatro grupos, [WCE],
[WCL], WELS y PG 1159. El estudio de las propiedades nebulares (Gérny & Tylen-
da 2000), o de la secuencia de enfriado del polvo en la nebulosa (Zijlstra et al. 1994),
asi como el andlisis espectroscépico (Hamann 1997), parecen indicar que existe un
vinculo evolutivo: [WCE] — [WCL] — WELS — PG 1159.

ANO3 realizaron un detallado estudio de una importante muestra de estrellas
[WR], en el que encuentran que las PPN evolucionan a [WC11], y éstas aumentan su
temperatura conforme envejecen de la siguiente forma: [WC11] a [WC4] — [WOA4]
a [WO1], lo cual refuerza el esquema evolutivo mayormente aceptado. Un hecho
curioso es la escasez de objetos con tipo espectral entre [WC5] y [WC7], esto podria
indicar que el tiempo en el cual una strella manifiesta estos tipos espectrales es un
corto estadio en su etapa evolutiva.

Por otra parte los objetos [WC]-PG1159 son considerados objetos de transiciéon
entre las [WC] y las PG 1159. Y es probable que las WELS y los [WC]-PG1159 sean
un mismo tipo espectral (Parthasarathy et al. 1998). Sin embargo Girard et al. (2007),
encuentran que las estrellas WELS no participarian de la secuencia evolutiva de las
[WC], sino que mas bien componen una subclase diferente de ECNP.

Para la etapas finales de la evolucién de las ECNP pobres en hidrégeno Dreizler
(1999) plantea el sigiente esquema evolutivo: PG 1159 DO DB DC. Se
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ha observado que las DO mas frias tienen una temperatura de 4,8 x 10* K mien-
tras que en las estrellas DB mds calientes se observan temperaturas de a lo sumo
3,0x10* K. No se han observado enanas blancas pobres en hidrégeno en este inter-
valo de temperaturas; esta discontinuidad es conocida como “la laguna de las DB”.
Ahora, uniendo los modelos més aceptados que han planteado diferentes auto-
res en relacion a los sucesivos estadios evolutivos de las ECNP pobres en hidrégeno,
se puede sintetizar el esquema evolutivo mostrado en la Fig. 3.12. Si bien es un mo-
delo consensuado, no estd libre de dudas, y también existen otras alternativas evo-
lutivas (Rauch et al. 1998). Queda por resolver aun una serie de interrogantes tales
como cudl es el rol de las estrellas O(He), qué tipo de estrellas son las WELS, o si las
hibridas son un vinculo entre las estrellas deficientes y las ricas en hidrégeno.

PO A A e T S R e R
[WCE]l/

[ PG1159/

log L/L

g B vy oy g A e o e g
50 L5 4.0 35
log T /K

Figura 3.12: Evolucién esquemdtica de una estrella de masa intermedia en el diagrama HR. Se en-
cuentran marcadas las posiciones de las estrellas post-AGB deficientes en hidrégeno (adaptado de
Dreizler 1999).

En lo que hace a la evolucién de las ECNP con atmésfera abundante en hidroé-
geno, el panorama es un poco mds sencillo. Nuevamente, la secuencia evolutiva
se inicia con estrellas post-AGB que evoluciona a una B temprana u O tardia, que
aumenta su temperatura conforme envejece hasta alcanzar un tipo espectral O tem-
prano, y posteriormente un enana blanca DA /DAO. La estrella sale de la AGB con
una envoltura residual rica en H, y se mueve en el diagrama HR a luminosidad cons-
tante hacia altas temperaturas. El tipo espectral va de O tardio a O temprano. Por
qué algunas tienen espectro O y otras Of? Porque si hay un viento estelar mas denso,
He I1 4686 pasa de estar en absorcion a estar en emision (Kudritzki & Méndez 1989).
Al principio la emision es angosta; después se ensancha, y los perfiles de Balmer se
vuelven de tipo PCygni, porque el viento es tan denso que la atmésfera pasa a ser
mas extendida, y las lineas se forman en regiones que se estdn expandiendo. Todo
depende de la tasa de perdida de masa, y es probable que eso dependa simplemente
de la distancia de la estrella al limite de Eddington en un diagrama gravedad-Teff
(comunicacién privada Méndez R.). Una estrella rica en hidrégeno, si no le ocurre
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un flash de He tardio, termina como DA; una estrella que ha perdido su hidrégeno
termina como una no-DA, segiin cual sea el elemento mas liviano que esté presente
(los elementos pesados se hunden por estratificacion gravitatoria a altas gravedades
superficiales).

Ahora, si bien es dificil establecer una secuencia evolutiva entre las ECNP, maés
complicado aun resulta relacionar objetos diferentes como son las estrellas post-
AGB, ECNP y WD. Dos preguntas de dificil respuesta son: ;Todas las NP provienen
de estrellas AGB? ;Todas las WD fueron en su momento ntcleos de NP? En lo que
hace al primer interrogante, se puede aportar que los diagramas log g vs. log Ty
de las ECNP estdn en buen acuerdo con lo predicho para estrellas post-AGB, sal-
vo algunas excepciones (Méndez et al. 1988). Por otra parte, tanto la masa media
(0,61 M) de las ECNP, asi como la tasa predicha de nacimientos por volumen,
(1,1 x 107!2 PN afio ! pc~?) de las NP, son comparables a las de las WD (Gesi-
cki & Zijlstra 2007). Estos resultados, si bien no son concluyentes, aportan evidencia
para responder las preguntas anteriores.

3.4. Reflejos de un complicado rompecabezas

Parar cerrar este capitulo quisiera mostrar otras maneras en que se manifiestan
la gran variedad de fenémenos y tipos espectrales que revelan las ECNP, desde un
punto de vista indirecto, es decir, sin tener en cuenta el espectro de la ECNP. Si
bien la visién que se tiene de una NP es la de una cédscara esférica que rodea una
enana blanca, las observaciones han mostrado que existe una gran diversidad en
las morfologias y microestructuras (Capitulo 2), como por ejemplo la presencia de
chorros, en algunos casos altamente colimados (p. ej. He 2-90), que se sospecha estan
asociados a nucleos binarios con transferencia de masa (Guerrero et al. 2001).

Una morfologia muy interesante presentan las llamadas “Punto Simétricas” (p.
ej. M 1-16), que sugieren una pérdida de masa intermitente, que en algunos casos
podria estar acompafiada por una rotacién (Guerrero et al. 2004, Vazquez et al. 2008,
Schwarz 1992). Por otra parte, una caracteristica morfolégica relativamente comutn
es la de las NP con doble envoltura (p. ej. M 2-2): se sospecha que un 25 % de las NP
presentan esta caracteristica, con dos expulsiones idénticas de materia (Stanghelli-
ni 1997), fenémeno diferente al de las estrellas “born again", en el cual la segunda
pérdida de masa es totalmente asimétrica (p. ej. A 30).

Hace algtn tiempo que se conoce la existencia de NP asociadas fisicamente a
camulos globulares (se conocen cinco casos, de los cuales quizas el més representa-
tivo es el de Ps 1 en M15); y actualmente existe una fuerte evidencia de que habria
NP asociadas a ciimulos abiertos (Bonatto et al. 2008). Esto pone de manifiesto que
existe un amplio rango de masas entre las progenitoras de las NP.

Finalmente, sumado a la alta variedad de tipos espectrales en las ECNP, lo que
dificulta establecer una secuencia evolutiva, hay que agregar que se observaron ca-
sos de variabilidad en el tipo espectral, como el de Lo 4, que pas6 de ser una PG 1159
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a una [WC] en siete meses. Es decir, esta estrella mut6 de un tipo tardio a uno mas
temprano (Bond 2008).
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Capitulo 4

Adquisicién y reduccidn de las
observaciones

4.1. Proceso de observacion

La mayor parte de los datos analizados en el presente trabajo fueron obtenidos
con el instrumental del Complejo Astronémico El Leoncito (CASLEO), excepto un
caso en particular (que se detallard mas adelante), en el que se observ6 la NP Th 2-A
desde el observatorio Las Campanas y posteriormente desde Gemini Sur (Propues-
ta G5-2007B-Q-251). El modo utilizado para la observacién fue espectroscopia de
ranura larga en baja y media dispersién. Esto nos permitié obtener informacién de
las condiciones fisicas de las NP como asi también poder clasificar espectralmente
sus respectivas estrellas centrales. En tanto que, con la dispersién media, obtuvimos
datos cinematicos en algunos casos y en otros una mejor resoluciéon espectral que
permitiera la separacion de determinadas lineas de emision estelares. Como com-
plemento también se observé en alta dispersiéon (modo Echelle) la estrella central de
la NP DeHt 1, la que serd tratada en detalle més adelante. Los aspectos observacio-
nales relacionados a este modo de observaciéon, desde CASLEO, estdn detallados en
Gonzalez (2000).

A continuacién detallaré el proceso de observacién involucrado en la espectros-
copia de ranura larga desde CASLEO: caracterizaciéon del sistema de observacion
en su conjunto y los criterios adoptados. Algunas consideraciones generales, facto-
res que influyeron en la observacién y posteriormente en los datos, experiencias y
experimentos que llevé a cabo, se encuentran detallados en el Apendice A.

Las observaciones fueron hechas enteramente con el telescopio de 2,15 m “Jorge
Sahade” del CASLEO con el espectrégrafo REOSC, las caracteristicas generales es-
tdn mostradas en la Tabla 4.1. Mayores detalles sobre el instrumental de CASLEO
pueden consultarse en Levato (1997). Los turnos de observacién asignados a este
trabajo de tesis estdn detallados en la Tabla 4.2.

El espectrégrafo fue utilizado siempre en dispersiéon simple y en orden I con las
redes de 300, 600 y 1200 1 mm~!. Se llevaron a cabo experimentos para la obser-
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Tabla 4.1: Caracteristicas generales del telescopio y del detector

Caracteristicas del Telescopio Caracteristicas del Detector.
Longitud Oeste: 4"37"12° Tektronix de 1024 x 1024
Latitud: —31°47'57" Tamarfio del pixel 24pum x 24 ym
Altura s.n.m.: 2552 m Chip adelgazado (thinned)
Didmetro del espejo primario: 2153 mm  Sin recubrimiento (coating)
Razoén focal Cassegrain: 8,485 Ganancia 1: 7,97 e~ ADU~!

Ganancia 4: 1,98 e~ ADU !
Ruido de lectura (gain 1): 0,4 e~
Ruido de lectura (gain 4): 7,4 e~

Corriente oscura 0,4 e~ h~! px~1

Tabla 4.2: Turnos de observacion en CASLEO

Numero de noches Mes Ano | Espectros tomados
4 Noviembre | 2005 4
5 Marzo 2006 34
6 Agosto | 2006 35
5 Septiembre | 2006 40
3 Noviembre | 2006 11
4 Abril 2007 35
5 Agosto 2007 38
3 Diciembre | 2007 12
5 Mayo 2008 16
5 Agosto 2008 11
5 Diciembre | 2008 20

vacion en orden II, que darfa la ventaja de tener una mayor precision en las deter-
minaciones de velocidades radiales y de expansién para las NP. Sin embargo éstos
fracasaron ya que no se contaba con un filtro que aislara las lineas rojas del orden L.
La razoén por la cual se emplearon estas tres redes de difraccion es el siguiente. La red
de 300 I mm~! muestra un amplio rango espectral, que permite clasificar la estrella
central como asi también observar un gran namero de lineas nebulares mediante
las cuales es posible determinar las condiciones fisicas imperantes en la NP. La red
de 600 1 mm~! se utilizé en casos puntuales (para objetos que previamente fueron
observados con la red de 300 | mm~!), de manera de separar lineas de emisi6n es-
telares. En tanto que la red de 1200 ] mm ™! se empled para obtener informacién
cinemética en aquellas NP que carecian de la misma. Los detalles de las distintas
redes utilizadas se muestran en la Tabla 4.3.
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Tabla 4.3: Caracteristicas generales de las redes de difraccion usadas. La resolucion, rango espectral,
poder resolvente y dispersion media fueron medidos directamente de nuestros espectros. Hay que tener
en cuenta que la resolucién espectral mejora hacia el azul.

__red #270 | #260 | #360
caracteristica
Imm~! 300 | 600 | 1200
Blaze [ang.] 5000 | 5000 | 7500
Disp. media [ang. mm ] 1421 | 68,3 | 27,1
Resolucién [ang. px 1] 341 | 1,64 | 0,61
Rango espectral [ang.] 3500 | 1650 | 600
Poder resolvente 2000 | 4000 | 10100
Resolucién en Vel. [km s~1] | 151,2 | 74,9 | 29,7

En lo que hace al detector, se opt6 por utilizarlo en ganancia 4 y sin redimensio-
nar (binning). Si bien algunos autores mencionan en sus publicaciones que apelaron
al “binning” del CCD (Napiwotzki & Schoenberner 1995), hay que tener en cuenta
que éste tiene sentido sélo cuando se trabaja con muy pocas cuentas y el ruido de
lectura domina la relacién sefial-ruido. Técnicamente también tiene sentido cuan-
do se hacen mdltiples lecturas del CCD y el “overhead” de la lectura lleva mucho
tiempo de observacion. Finalmente, si se decide a realizar un “binning” al CCD,
es necesario tomar todas las calibraciones con ese modo de lectura (“Bias”, “Flats”,
etc.).

Los anchos de las ranuras utilizadas estuvieron entre 250 um y 300 ym, depen-
diendo de las condiciones de “seeing” y de la red de difraccién a usar. En general,
la red de 1200 I mm~! se utilizé6 con un ancho de ranura de 250 um, lo que corres-
ponde a 2,8"” y 3,4”, respectivamente, en el plano del cielo (50 pm en el plano focal
del telescopio cubren 0,565 en el plano del cielo). La ranura tiene un largo de 283",
tamafio que permiti6é cubrir la mayoria de las NP observadas.

Con la excepcién de un pequefio grupo de NP, la mayoria se observé con la
ranura en un dngulo de posicién de 90° (es decir, orientada de este a oeste). Los
angulos en los que se utiliz6 la red de difracciéon fueron en promedio de 5° y 25°
para las redes de 300 y 1200 | mm ! respectivamente, de esta manera se cubren los
rangos espectrales de 3500 a 7000 A y 6400 a 7400 A.

En nuestros espectros se usé siempre el “Decker” 1. Es conveniente el uso del
"Decker", ya que de lo contrario entra luz esptrea al espectrégrafo, cuya dispersion
(o “scattering”) contamina el espectro de interés.

Las imégenes de calibracién que se obtuvieron en las distintas noches de obser-
vacion fueron “flats” (de ctpula y cielo) y “bias”. Los “darks” obtenidos con el fin de
estudiar la corriente de oscuridad mostraron que ésta era muy pequefia. A lo sumo
se puede esperar que ésta contribuya, en promedio, con 4 ADU px~! en una inte-
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graciéon de 3600 segundos, valor que se consider6 despreciable, y en consecuencia
no se realizaron correcciones por corriente de oscuridad.

Los bias, adquiridos en general al comienzo de la noche de observacién, fueron
20 por noche. En tanto que los flats fueron 10 de cielo y 3 de ctipula. El que se
hayan adquirido tan pocos flats de ctipula estd asociado con el importante tiempo
de integracion requerido por éstos (unos 2700 seg trabajando con la red #270). Aun
asi, la region azul del espectro conté con una pobre sefial. En el caso de los flats
de cielo, el tiempo de integracién fue considerablemente més corto; por otro lado,
segin observaciones realizadas por Gonzélez (2000), el decaimiento del brillo del
cielo después de la puesta del sol es aproximadamente exponencial a un ritmo de
una magnitud cada 6,8 minutos, lo que deja suficiente tiempo para realizar los flats
de cielo.

CASLEO también cuenta con la posibilidad de adquirir flats de ldmpara, los cua-
les requieren un muy bajo tiempo de integracion. Sin embargo se vi6 que éstos, com-
parados con los de ctipula, no hacen un buen trabajo a la hora de corregir efectos
tales como vifieteo, variaciones espaciales de sensibilidad, flecos (los flecos que en-
contramos son variaciones de una décima de ADU) y trampas de carga (pixeles o
columnas frias). Para mds detalles relacionados con los flats, ver Pedersen (1986) y
Meurs (1986).

4.2. Reduccién de espectros

Los espectros obtenidos tienen un formato de 1024 x 600 pixeles (las 10 colum-
nas finales corresponden al “overscan”) y fueron reducidos siguiendo las técnicas
usuales con el paquete IRAF (“Image Reduction and Analysis Facility”).

La primera etapa de la reduccién consiste en el tratamiento de los espectros bi-
dimensionales, que incluye los siguientes pasos: 1) “Trimming” (corte de los bordes
no ttiles), 2) Correccién por “Overscan” (éste fue siempre ajustado por una recta),
3) Sustraccién del nivel cero o “bias”, 4) Correccién por campo plano (“Flatfield”);
primero se llevé a cabo un aplanado del campo en el sentido de la dispersion vy,
posteriormente, en caso de que existiera un gradiente de iluminacién en la ranu-
ra (superior al 3 %, tener en cuenta que la iluminacién de la ranura depende de la
longitud de onda), se efectué un aplanado del campo en la direccién espacial. 5)
Removido de rayos cdsmicos. Algunos aspectos particulares acerca de las tareas de
IRAF empleadas en la reduccion pueden verse en el Apéndice E.

La segunda etapa de reduccion consiste en la extraccién del espectro. Los espec-
tros fueron extraidos en general usando una ventana de 3 pixeles a ambos lados de
la traza, la que siempre fue ajustada con un polinomio de segundo orden. La venta-
na de extraccion no debe ser ni demasiado ancha para evitar sumar ruido, ni muy
angosta para no perder sefial. La sustraccion del fondo de cielo se llevé a cabo selec-
cionando al menos una region del espectro bidimensional a ambos lados de la traza;
en la mayoria de los casos se lo ajusté por una recta.
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La altima etapa de reduccién involucra la calibracién de los espectros unidimen-
sionales. La linealizacion del espectro se efectué mediante el ajuste de un polinomio
de orden 4; el criterio para esta eleccion esta basado en el hecho de que se sabe que
la dispersién de la red en el plano focal sigue esta funcién. Seleccionada la funcién
de ajuste se fueron eliminando lineas hasta que la dispersién de los residuos fuera
0,34 A (un décimo de la dispersién). En lo que respecta a la calibracion en flujo, se
ajust6 un “spline3” (con orden variable) a la funcién sensibilidad. Para més detalles
sobre los aspectos relativos a la reduccién ver Gilliland (1992).

4.3. Cddigos utilizados

Una importante fraccion de pardmetros nebulares y estelares implic6 el uso de
determinados c6digos, algunos de ellos desarrollados por mi. En lo que hace a las
condiciones fisicas del gas nebular se hizo uso de la tarea ABUND, mientras que
las intensidades de las lineas de emision fueron desenrrojecidas mediante la tarea
REDCORR, ambas en el paquete NEBULAR (Shaw & Dufour 1995). Las velocidades
radiales observadas se las refiri6 al sistema heliocéntrico y LSR a través de la tarea
RVCORRECT.

Mientras que para determinar la abundancia del He y las magnitudes de las
estrellas centrales de las NP, disefié los cédigos correspondientes, los cuales estdn
listados en el Apendice E

4.4. Analisis de errores

A la hora de tratar el tema de los errores es deseable conocer el aporte que ca-
da uno de éstos introduce por separado y en que medida pueden controlarse para
mejorar la calidad de las observaciones. Diversos son los factores que contribuyen a
aumentar las incertezas en las mediciones, y éstas comienzan en el proceso mismo
de observacion (véase el capitulo A.4) y continta con la reduccién del espectro.

El proceso de reduccién paradéjicamente conlleva una pérdida en la relacién
sefial-ruido (ver Newberry 1991). Por otro lado, se sabe que los cocientes de las li-
neas nebulares del [OIII] 5007 /4959 y las del [NII] 6584/6548 son independientes
de las condiciones fisicas reinantes en la NP. Por esta razén ambos cocientes se con-
vierten en buenos indicadores de la calidad del proceso combinado de observacién
y reduccion. Estos cocientes de lineas fueron determinados (para una gran muestra
de NP) por Acker et al. (1989):

1(5007)/1(4959) = 3,01 +0,23 y 1(6584)/1(6548) = 2,92 +0,32

Los resultados son satisfactorios, y pueden verse en la Fig. 4.1. Noétese la dis-
persién que muestran los cocientes de las lineas del [NII], esto es debido a que en
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Figura 4.1: Evaluacion del proceso de observacion y reduccion a través del cociente de lineas que son
independientes de las condiciones fisicas de la nebulosa. No se encuentra la totalidad de los objetos
de la muestra ya que en algunos casos fue imposible la separacion de las lineas del [NII], y en otros
las lineas del [OIIl] eran invisibles. Las regiones delimitadas corresponden a los intervalos de valores
determinados por Acker et al. (1989).

reiteradas ocasiones la emisién Ha es muy intensa en relacion a las lineas del [NII],
lo que dificult6 la operacién de “desdoblado” (deblending).

Un método interesante para estimar la incerteza en la linealizacién del espectro
es tomar dos espectros consecutivos de un objeto (en la misma noche de observa-
cién), reducirlos y calibrarlos por separado. Al determinar los baricentros de las
distintas lineas, en ambos espectros, se verd que existe una diferencia sistematica.
Esta diferencia se interpreté como asociada a la linealizacién. Las comparaciones
mostraron que esta incerteza es del orden de 0,1 A. Sumado a ésta hay que tener en
cuenta que un pequefio ruido, practicamente aleatorio, se introduce cada vez que
se remuestrea el espectro en una nueva grilla de coordenadas (por ejemplo al cali-
brarlo en longitud de onda, por causa de la interpolacion entre los puntos). Segtin
experimentos realizados por Gonzalez (2000), este error es del orden de 0,005 px.

El limite de precision tedricamente alcanzable en la medicién de la posicién de
un rasgo espectral estd dado por el caracter discreto del espectro, esto es por la reso-
lucién del registro. Atn en ausencia total de ruido la funcién analégica original no
ajusta los puntos de registro discreto ya que éstos representan la integral de la fun-
cién en el intervalo de un pixel. Una consecuencia de esto es que, cuando se ajusta
una funcién (por ejemplo una gaussiana) a una linea, el maximo de la funcién no
coincide exactamente con el centro de la funcién que dio origen al registro, atin cuan-
do ésta hubiera sido también una gaussiana libre de ruido. La desviacién es funcion
del méximo respecto del centro de un pixel, y depende del método numérico usado

41



4. ADQUISICION Y REDUCCION DE LAS OBSERVACIONES Anélisis de errores

para el ajuste.

Como se mencioné en el Apéndice A.3 el ajuste de las lineas de emision se llevé
a cabo con la tarea SPLOT. Sin embargo, para verificar cudn bueno es este ajuste, se
lo comparé con el realizado por la tarea NGAUSSFIT, cuyo algoritmo de ajuste es mds
robusto que el SPLOT. Los resultados mostraron que el ajuste que hace SPLOT, atin
en lineas con poca sefial, es muy confiable. Las diferencias en el baricentro fueron
infimas, mientras que en el caso del FWHM y el flujo de la linea, se vieron diferencias
del 2 %. En este sentido los errores introducidos por el algoritmo de ajuste pueden
ser despreciados. Por lo que la precisién que se alcanza para la determinacién del
baricentro en una gaussiana es el maximo teérico: 0,1 px (Bosch 1998).

Frecuentemente en nuestros espectros de baja resolucién hubo que medir lineas
que se encuentran “solapadas” (deblending), como es el caso por ejemplo de Ha y los
[NII]. Esta mediciéon también es realizada con SPLOT. Sin embargo, ademads de los
espectros de baja resolucion, en algunos objetos se conté con espectros de resoluciéon
media (que muestra estas lineas separadas), lo que permite estimar el error cometido
en el proceso de deblending, que se estimé inferior al 5% para espectros con buena
sefial, mientras que en el resto de los casos puede alcanzar el 10 %.

Existen numerosas discusiones acerca del tratamiento de los errores (ver, p.ej.,
Cuisinier et al. 1996 y Cuisinier et al. 2000) y otras tantas expresiones que intentan
cuantificar las incertezas en las mediciones de las lineas, ya sea en el flujo o en el
baricentro. Algunas de estas expresiones pueden verse en Skillman et al. (1993),
Gonzélez-Delgado et al. (1994) y Keel (1996).

Una de las expresiones mas simple es la planteada por Gonzalez-Delgado et al.
(1994), Ecuacién 4.1, donde: o7 es el error en el flujo de la linea, ocou: representa
la desviaciéon estandar del continuo en la vecindad de la linea, N es el niumero de
pixeles usados para determinar el flujo de la linea, EW es el ancho equivalente de la
linea de emisi6én y A es la dispersién en Amm™!. A través de esta, y midiendo una
serie de lineas de distinta intensidad en distintos espectros, se ve que en general
se puede esperar tener un error del 1% en las mediciones de flujo. En cuanto a
los errores asociados a las distintas magnitudes determinadas, se propagaron los
errores.

1/2
EW
01 = Ocont VN {1 + m} 4.1)
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Capitulo 5

Parametros nebulares analizados

5.1. Constante de extincion

El estudio de las NP, asi como de otros tantos objetos astronémicos, frecuente-
mente requiere del conocimiento de la constante de extincion interestelar, la que es
necesaria para determinar cocientes de lineas, flujos absolutos, luminosidades, etc.
Si bien existen diversos métodos para obtener el valor de esta constante (Pottasch
1984), uno de los mas empleados es el que hace uso del decremento de Balmer.

En este trabajo, la extincién interestelar c¢(Hf3) fue obtenida a partir del cociente
observado de las lineas de la serie de Balmer Ha/Hf3, adoptando 2,87 como su valor
intrinseco (caso B recombinacién, temperatura electrénica de 10* K, densidad elec-
trénica de 10* cm~3, Osterbrock 1989), y la ley estdndar de extincién (Seaton 1979).
Analogamente se tiene para el cociente de Hy/Hf3 un valor intrinseco de 0,466. Es
asi que las expresiones que hemos utilizado para determinar la constante de extin-
cién fueron:

c(HB) = 0,377 xlog[I(Ha)/I(HB) x (2,87)71] (5.1)
c(Hy) = —0,1371 x log[I(Hy)/I(HB) x (0,466)1]. (5.2)

Propagando errores y asumiendo un error del 4 % en la determinacioén del flujo
de las lineas de emisién (tener en cuenta que tanto Hax como Hf3 estdn entre las lineas
mads intensas de las NP), se tiene una incerteza de 0,1 en c(Hf3), que es perfectamente
aceptable.

En general ambas constantes de extincién son diferentes, lo que se atribuye a
la incerteza en la medicién de Hy debido a su modesta intensidad; por lo tanto,
en nuestro caso usamos siempre la c(Hj3) para desafectar nuestras mediciones del
enrojecimiento interestelar.

La correccién por extincion interestelar de las lineas de emisién se realizé me-
diante la tarea REDCORR del paquete STSDAS (dentro del entorno IRAF), configu-
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rando la ley de extincién mads actual que la tarea provee (Cardelli et al. 1989). Sin
embargo, se vio que la eleccién de la ley de extincién no produce variaciones sig-
nificativas en la determinacién de c(Hf3), excepto para longitudes de onda cortas,
inferiores a 3700 A. También se experiment6 desenrojecer una misma linea con di-
ferentes valores para la constante de extincién, comprobandose de esta manera que
una variacién del 0,1 en c(H3) arrojé resultados comparables.

Ahora, teniendo en cuenta que la determinacion de la constante de extincién
depende de las condiciones fisicas del plasma en la nebulosa, puede darse el caso
(sin significado fisico) de que Ha/HB < 2,87 (ver Tovmassian et al. 2001, donde
se describe uno de estos casos excepcionales en NP). En nuestra muestra de objetos
se dieron unos pocos casos en los que la determinacién de c¢(HJf3) resulté ser algo
inferior a cero; para ellos, por lo tanto, se adopt6 justamente el valor cero para la
constante de extincion.

5.2. Temperatura y densidad electrénica

La densidad electrénica (N,) se determina a través del cociente de intensidades
de lineas emitidas por el mismo ion desde dos niveles con aproximadamente la
misma energia, pero con diferente probabilidad de transicién radiativa. Los mejores
cocientes son aquellos que corresponden a lineas nebulares como los dobletes del
[ArIV] en 4725 A, [CIIII] en 5527 A y [SII] en 6723 A.

Tanto la densidad como la temperatura electrénica se calcularon en forma in-
teractiva con las tareas TEMDEN o ABUND de STSDAS. Ambas tareas requieren el
conocimiento de una magnitud para determinar la otra, por lo que el método es
iterativo. Cuando no se pudieron derivar la densidad o la temperatura del espectro
analizado, se asumieron valores medios de 4000 cm > y 10* K respectivamente.

En cuanto a la densidad, los cocientes de lineas empleados para calcularla (que
el rango espectral y la resoluciéon nos permitieron usar), estdn detallados en la Ta-
bla 5.1. Sin embargo, las lineas mds intensas son las del [SII] y fueron, por ende,
las mads utilizadas para el calculo de la densidad electrénica. En algunos espectros
también pudieron medirse las lineas del [CIII] y del [ArIV], pero éstas son en ge-
neral débiles, lo que hizo que la determinacién de la densidad estuviera afectada
por una mayor incerteza. Por otra parte, las lineas del [KV] no fueron observadas en
ningtn espectro. Una comparacion entre las densidades obtenidas de los diferentes
cocientes de lineas es discutida por Copetti & Writzl (2002).

La obtencién de una densidad electrénica media (y en general de cualquier pa-
rametro nebular) que sea representativa de la nebulosa, requiere elegir un criterio.
Aquellos objetos extendidos o de morfologia tipo anillo son los méas complicados,
ya que en su region central son visibles aquellos iones con mayor potencial de io-
nizacion, y en la regién del borde son visibles los de menor potencial de ionizacién
(ver Fig. 5.1). Por ello, el criterio adoptado fue hacer la extracciéon del espectro bidi-
mensional en la regién del borde (la de mayor brillo superficial), para obtener alli
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todos los parametros nebulares.

No es sencillo estimar el error en la densidad electrénica ya que depende fuer-
temente de la S/N. Sin embargo, repetidas mediciones de un grupo de espectros
de buena sefial mostraron que puede esperarse una incerteza del 15-20 %. Un trata-
miento detallado sobre el error en la determinacién de la densidad electrénica puede
verse en Phillips (1998) y Torres-Peimbert & Peimbert (2003).

En ciertas ocasiones el cociente de lineas del [SII] qued6 fuera de los limites 0,46
<1(6717) / 1(6731) < 1,40 donde esta determinacién es creible (pues fuera de dichos
limites las densidades implicadas serian muy altas o muy bajas), por lo que en estos
casos solo se indicaron cotas para la N,.

Tabla 5.1: Cocientes de lineas que permiten determinar la densidad y temperatura electrénicas, com-
patibles con el rango y la resolucién espectral del sistema de observacién que hemos usado.

Densidad electrénica Temperatura electrénica
Ion Cociente de lineas | Ion Cociente de lineas
[SII] I(6716) / 1(6731) | [NII] 1(6548+6583) / 1(5755)
[ClII]  1(5517) / 1(5537) | [OI] 1(6300+6363) / 1(5577)

[ArIV]  1(4711) / 1(4740) | [OI]  1(4959+5007) / 1(4363)
[KV]  1(6223) /1(6349) | [SII]  1(6716+6731) / 1(4068+4076)
— — [KIV] 1(6102+6796) / 1(4511)
— — [CaV]  1(5309+6087) / 1(3996)

La temperatura electrénica (T,) puede ser derivada del cociente de intensidades
entre lineas aurorales y nebulares de un mismo ion. El cociente teérico de las intensi-
dades de las lineas se resuelve tomando en cuenta la poblacién de los cinco primeros
niveles de energia de cada ion, usando la intensidad colisional y los coeficientes A
de Einstein recomendados por Mendoza (1983). Sin embargo, las diferencias que
resultan del mismo cdlculo con 6 niveles es despreciable (Acker et al. 1989).

Tampoco es sencillo determinar las incertezas en la determinacién de la tempe-
ratura, aunque para el caso de T,([OIII]) se vio que, cuando la linea en 4363 A era
relativamente débil (lo que corresponde a bajas temperaturas, T, < 10* K), se podia
tener una imprecisién de hasta el 30 % en el cociente de las lineas 1(4959) /1(4363), lo
que implicaba a su vez una imprecisién de aproximadamente el 10 % en la determi-
nacioén de la temperatura. Mientras que para mayores temperaturas, la incerteza de
dicho cociente era del orden del 15 %, lo que se tradujo en una imprecisién del 7 % en
la temperatura. Por otra parte, la linea en 5755 A, necesaria para obtener la T,([NII]),
era en general lo bastante débil como para esperar que las temperaturas derivadas
con el ion del nitrégeno fueran menos precisas que aquellas derivadas con el oxi-
geno. Ademads, es pertinente hacer notar que estos cocientes de lineas son sensibles
a la densidad electrénica (ver Ecuacién 5.3, donde a y b son constantes), aunque tal
dependencia es relevante s6lo para altas densidades electrénicas; por ejemplo, si se
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estima una T, ~ 1,9 x 10* K asumiendo una densidad de 10* cm 3, esta estimacion
de T, disminuird a 1,6 x 10* K adoptando una densidad de 5 x 10* cm 3.

La Ecuacién 5.3 muestra una de las expresiones de las puede obtenerse la tem-
peratura electrénica, en la que se pone de manifiesto la dependencia de ésta con
la densidad. Tanto la temperatura como la densidad electrénica de cada NP estan
listadas en la Tabla B.1.

H+

0.6 | Her .
; :

fraction

0.4 |- W -

04+
o+

I T - HY He Q% L]
0 0.001 0.002 0.003 0.004 0.005
AR (pc)

Figura 5.1: Modelo de ionizacién estratificada en una NP, para los iones de H, He y O como funcion
del radio de la nebulosa, adaptado de Marigo et al. (2004).

(5007 +4959)  a 10143 10° T 53)
1(4363)  1+4001bN, T, '

Los cocientes disponibles para el cdlculo de la temperatura estdn enumerados
en la Tabla 5.1. Los cocientes [NII], [SII] y [OIII] son los que hemos utilizado, ya
que las demas lineas en general no fueron observadas. Por otra parte, como la linea
auroral [NII] (5755) no es s6lo el resultado de una excitacién colisional, sino que hay
otros mecanismos contaminantes (Liu et al. 2000), la intensidad 1(5755) debi6 ser
corregida para la determinacién de la T,(NII). No obstante, tal correcciéon produjo
un cambio relativamente pequefio de la temperatura, del orden del 7 %.

5.3. Clase de excitacion

Al observar su espectro, las diferencias entre una NP y otra pueden atribuirse
casi enteramente a las condiciones de excitacién del gas, mientras que la composi-
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cién quimica juega un rol secundario. Aquellas NP de baja excitacién como NGC 40
estdn caracterizadas por una fuerte emisioén del [OII] en 3727 A, una prominente se-
rie de Balmer y lineas nebulares verdes débiles. A medida que el nivel de excitacion
crece, las lineas nebulares verdes del [OIII] en 5007 y 4959 A dominan el espectro,
en tanto que aquella en 3727 A pierde importancia, y en aquellos objetos de mayor
nivel de excitacién la linea del Hell en 4686 A se vuelve comparable en intensidad a
Hj.

Debe enfatizarse el hecho de que el efecto de la ionizacién estratificada (Fig. 5.1)
en las NP tiene una importante influencia en la apariencia del espectro. La region
nebular mds cercana a la estrella central se encuentra en un nivel de excitacién su-
perior al de las zonas mads alejadas, circunstancia facilmente explicable por la absor-
cién sistemdtica de los fotones de mayor energia en la regiéon maés interior de la NP
(Bowen 1928). Es por esto que las NP pticamente gruesas se describen mejor por
una tnica clase de excitacion que las NP 6pticamente delgadas, que frecuentemente
tienen una fuerte emision de Hell (4686 A) en la region interior, rodeada ésta por
una céscara con fuerte emisién del [OIl] en 3727 A (Minkowski 1942).

La clase de excitacion (EC) de las NP se derivé por medio de la expresion dada
por Dopita & Meatheringham (1990), que tiene la ventaja de presentar la EC en
forma continua:

EC = 0,45 [F(5007)/F(HB)] 0,0<EC<5,0 (5.4)

EC = 5,54 [F(4686)/F(HpB) + 0,78] 5,0 < EC < 10,0. (5.5)

En ocasiones puede darse el caso de que el cociente F(5007)/F(Hf) indique una
EC superior a 5, mientras que F(4686)/F(H3) indique una EC < 5. En estos casos se
opt6 por indicar s6lo una cota inferior a la clase de excitacion. Esta situacion se nos
present6, por ejemplo, en Hb 8 (PN G 003.8-17.1).

Otra situacion que se puede dar es obtener EC > 10. El tinico objeto en el que se
detect6 esto fue en LoTr 8 (PN G 315.7+05.5). Existen dos posibles situaciones en las
cuales pueden suceder esto: 1) la nebulosa es 6pticamente delgada y por lo tanto el
cociente Hell /Hf se incrementa; 2) la nebulosa tiene una abundancia de He muy
alta, situacion que se da en NP masivas.

La EC esta fuertemente relacionada con el flujo de fotones ionizantes provenien-
te de la estrella central. La relacién entre la temperatura efectiva (To¢) y la EC es
analoga a la existente entre el tipo espectral y la Teg para el caso de las estrellas.
Por otra parte, también es probable que la EC correlacione con la edad de la NP
(Gurzadian & Egikian 1991).
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5.4. Abundancia de metales y He

El gas interestelar es mds conspicuo cuando estd ionizado por una estrella ca-
liente que se encuentra en las proximidades, como es el caso de las regiones HII,
NP, galaxias AGN o cudsares. Este plasma a unos 10* K produce un espectro con
intensas lineas de emisién de recombinacién del hidrégeno y helio, mas lineas de
elementos pesados (C, N, O, Ne, S, Ar, (], ...) excitados colisionalmente. La nebulosa
es, de esta manera, 6pticamente delgada en la mayoria de estas lineas. Los procesos
de excitacién de los iones son bien conocidos y los datos atémicos con los que se
cuenta son bastante precisos, por lo que se pueden derivar datos creibles acerca de
la composicién quimica del gas nebular.

Una primera aproximacién, bastante buena de hecho, para este calculo es asu-
mir que toda la region espacial en la cual la nebulosa emite radiacién visible puede
ser tratada como un volumen de gas homogéneo e isotérmico y con un nivel de
ionizacién uniforme.

A través de la medicién de la intensidad de las lineas de recombinacién obser-
vadas del H y He, mads las lineas prohibidas de los iones del N, O, Ne, S y Ar, he-
mos derivado la abundancia total de estos elementos con respecto al H en la ma-
yoria de las NP de nuestra muestra. Lo hicimos en la regiéon de la NP en la cual el
hidrégeno se encuentra ionizado, la “esfera de Stromgren”, donde se cumple que
N(H)/N(H™) = 1; para esta tarea empleamos el conocido c6digo NEBULAR de STS-
DAS, el cual tiene la ventaja que es libre, facil de conseguir y usar, y esta orientado a
nebulosas gaseosas tales como NP y regiones HII (si bien puede no estar totalmente
actualizado).

Como se mencioné en el Capitulo 2, hay dos mecanismos principales de for-
macién de lineas de emisién en una NP, aquellas provenientes de recombinaciones
(ORL, “optical recombination lines”), y otras producto de excitaciones colisionales
(ECL, “collisionally excited lines”). Con ambos grupos de lineas se pueden determi-
nar las abundancias de elementos pesados, para lo cual existen expresiones diferen-
tes. La Ecuacién 5.6 permite derivar la abundancia mediante lineas CEL, en tanto
que la Ecuacién 5.7 requiere lineas ORL:

Xi+ I A N, \!
NXT) Lk A g ; Ne (5.6)
N(H+) IHﬁ AHﬁ A]k N(XH')
in—i— I+ A

( +) ] jk (XHﬁ, (57)
N(H*) Inp Aup jk

donde I /Irp es el cociente de intensidades de una linea Aj, excitada colisional-

mente y emitida por el ion X'*, relativa a HB, ayyp es el coeficiente de recombina-
cion efectivo de Hf3, A es el coeficiente de Einstein que mide la probabilidad de

transicion esponténea, N;/N (X'*) es la fraccién de la poblacién del ion en su ni-
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vel superior j, desde el cual la linea Ay proviene, y aj; es el coeficiente efectivo de

recombinacién de una ORL emitida por el ion X*+~1.

La ventaja de determinar abundancias con lineas ORL es que éstas tienen una
muy débil dependencia tanto con la temperatura como con la densidad electrénica.
Pero como contrapartida, hay pocas lineas de elementos pesados en nuestro rango
espectral.

Un problema de larga data es que la abundancia determinada a través de lineas
ORL es sistematicamente mayor a la determinada con lineas ECL: en algunos ca-
sos esta tltima tiene una magnitud diez veces inferior. Una posible explicacién es
la presencia de fluctuaciones espaciales de temperatura (Peimbert et al. 1993); sin
embargo, Liu (2003) aclara que este mecanismo no es suficiente para explicar tal
diferencia.

En nuestro caso las abundancias fueron determinadas usando lineas de emisién
CEL, excepto para la abundancia del He, ya que las lineas usadas para este fin son
el producto de una recombinacién.

La abundancia total de un elemento puede ser determinada directamente su-
mando todos los estados importantes de ionizacién. Sin embargo, se presenta una
complicacién cuando alguno de estos estados de ionizacién no es observado en el
rango Optico; por ejemplo, en este rango el N solo estd representado por el N*. Por
este motivo es necesario hacer alguna correccién para poder contemplar los estados
de ionizacién que no son observados y asi obtener la abundancia total del elemen-
to. Esta correccion es conocida como “factor de correccién de ionizacién” (ICF), y
estd basada en el hecho de que los iones con potenciales de ionizacion similares se
encuentran en la misma proporcion, por lo que se asume que los iones Nt y O
comparten la misma zona. En nebulosas con lineas del Hell, éste coexiste con el
O**+*, yel Nett y O se encuentran en la misma region. Es asi que los ICFs que
adoptamos para los diferentes iones son:

% — or :ISJFJF <I—II_£E+ ) i Kingsburgh & Barlow (1994) (5.8)
% = Z—i (%) Torres-Peimbert & Peimbert (1977) (5.9)
% — ‘SJF:I—EH 1,43 +0,196 (%—T) - Koeppen et al. (1991) (5.10)
% _ Artt 4 Ar;: 4 Apttt (S+;i++) Aller (1984) 511)
% _ NI;T (O+(;?++ > Peimbert (1990) (5.12)

49



5. DETERMINACION DE PARAMETROS Abundancia de metales y He

Cl Cl++ ( He

2
c @) Samland et al. (1992) (5.13)

H =~ Hf

El caso del argén es més delicado; para este elemento se desarrollaron algunas
estimaciones del ICF mads detalladas, como la propuesta por Ratag & Pottasch (1990)
que depende tanto de la EC como del ntimero de iones visibles.

Dentro de las fuentes de error en la determinacién de la abundancia total de
los diferentes elementos, ademads de la incerteza propia en la medicién del flujo de
las diferentes lineas de emisién, hay que sumar aquella proveniente de los datos
atémicos involucrados, los que en general son bastantes precisos (entre un 5 y un
10 %). Los gradientes y fluctuaciones de temperatura (es de esperar que exista un
gradiente radial de temperaturas en una NP), son tenidos en cuenta parcialmente
en las determinaciones de abundancias al adoptar la T.(INII) para los iones de baja
ionizacién (N, OT, ST y STT), en tanto que para aquellas especies cuyo estado de
ionizaciéon es mayor (O**, Ne™ ™, Art* y Art*%) se usa la T,(OIII). Por otra parte,
los ICFs son una importante fuente de incerteza de muy dificil evaluacion.

En lo que respecta al He, las abundancias del He™ y He ™" se derivan de las lineas
de recombinacion 3889, 4026, 4471, 5876, 6678 y 4686 A. En el caso de la abundancia
del He™ se realiz6 un promedio pesado con las cinco lineas observadas, tomando
como peso la emisividad intrinseca de cada una relativa a 4471A (asumiendo una
densidad de 10* cm 3 y una temperatura de 10* K): 23,5, 10, 28 y 8 respectivamente.

Hemos usado la ecuacién dada por Olive & Skillman (2001) para derivar la abun-
dancia (He" /H). En esta ecuacion despreciamos el término de la correcciéon por
fluorescencia, que es pequefio, afecta sélo a algunas de las lineas del Hel, y depende
solamente de la profundidad 6ptica del Hel (3389), por lo que la expresion se redujo
a:

(He™/H) = I(A)/I(HB) x E(HB)/E(A) x (1+v)", (5.14)

cuyo primer término es el cociente de las lineas desenrojecidas, el siguiente es la
emisividad tedrica escalada por Hf3, y el tltimo es la correccién por el factor colisio-
nal. La emisividad teérica escalada por Hf3 fue obtenida de Benjamin et al. (1999) y
la expresion para el factor de correcciéon colisional de Kingdon & Ferland (1995). Se
uso la temperatura del [OIII] como representativa de la zona de donde proviene la
emision del He; cuando no tuvimos dicha temperatura utilizamos el valor 10* K.
Para la abundancia del He* ™ se us6 la ecuacién 9 de Kunth & Sargent (1983):

(Het* /H) = (0,065 + 0,024 t — 0,0052 %) x 1(4686)/I(HB),  (5.15)

donde t es la temperatura electrénica en unidades de 10 K.
La abundancia total del He es la suma de las abundancias de He™ y He™™; sin
embargo, no hay que perder de vista que no podemos obtener la abundancia del
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He. Es de destacar que en NP de baja excitacién (EC < 4) se puede tener una im-
portante cantidad de He en estado neutro que no es observable. Por lo tanto, para
estas NP s6lo se tiene una cota inferior en la abundancia del He. Como contraparti-
da, el hecho de tener N(O)/N(O™) > 0,4 implica un objeto altamente ionizado, por lo
que es de esperar que el He neutro no contribuira significativamente a la abundancia
total (Torres-Peimbert & Peimbert 1977).

5.5. Tipos de Peimbert

Enla década de 1970 las NP fueron clasificadas de acuerdo a su composicién qui-
mica y a sus propiedades espacio-cinemaéticas en cuatro grupos, denominados tipos
de Peimbert (Peimbert 1978; Peimbert & Serrano 1980; Peimbert & Torres-Peimbert
1983; Peimbert 1990).

Las NP Tipo I son objetos con una sobreabundancia de He y N, (He/H) > 0,125.
Son objetos con morfologias de preferencia bipolar y muy filamentosos. Se caracteri-
zan por sus muy intensas lineas de emisién de [OI], [NI], [SII] y [NeV]. Las masas de
las progenitoras estan acotadas entre 3 M < M, <5 M mientras que la distancia
media al plano de la Galaxia <| z |> es 120 pc.

Tipo II: son objetos de poblacién I intermedia, con una altura media respec-
to al plano de la Galaxia de 150 pc, y un rango de masas para sus progenitoras
de 1,2 Mgy <M, < 2,4 Mg, en tanto que la abundancia de nitrogeno estd acotada:
log (N/H)+12 $ 8,3.

Tipo III: nebulosas de alta velocidad peculiares AV > 60 km s~!, que no son
poblacién de halo.

Tipo IV: poblacién de halo, poseen velocidades radiales superiores a 100 km s~
y estrellas progenitoras menos masivas. Estas NP no participan del movimiento de
rotacion galactica y estdn afectadas de un fuerte subabundancia de elementos pesa-
dos.

La mayoria de las NP se encuentran en el Tipo II con (He/H) < 0,125, log(N/O)
< 0,3, altura respecto al plano Galactico | z | < 1 kpc y velocidades radiales peculiares
V<60 kms™ .

En la década del 1980 se subdividio el tipo Il en Ila y IIb tomando como criterio la
abundancia del N (Fatndez-Abans & Maciel 1987): log(N/H) + 12 > 8 (tipo Ila), y
log(N/H) + 12 < 8 (tipo IIb). Posteriormente las NP del bulbo de la Galaxia fueron
clasificadas en un quinto tipo de Peimbert (ver Maciel 1989 para més detalles).

1

5.6. Diagramas de diagnoéstico

Los diagramas de cocientes de lineas proveen una ttil herramienta para evaluar
las condiciones fisicas y la identificacion de las clases de ionizacion de las NP. Los
diagramas de densidad electrénica versus clase de excitacion, introducidos por Sa-
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badin et al. (1977), comparan la intensidad relativa de los cocientes He/[NII], [SII]
6717/6731 y Ha/[SII] observados en remanentes de supernovas, regiones HII, ob-
jetos Herbig-Haro y NP. Se espera que estos objetos ocupen diferentes regiones en
estos diagramas debido a los diferentes procesos que operan en ellas. Por ejemplo,
las regiones HII son nebulosas ionizadas por fotoionizacién que muestran un res-
tringido rango en las condiciones de excitacion y densidad electrénica, en tanto que
la NP muestran un amplio rango en las densidades electrénicas y clases de excita-
cién dependiendo de su estado evolutivo. Riesgo & Lépez (2006), disponiendo de
una importante muestra de NP gal4cticas, llevaron a cabo una actualizacién de los
limites de la regiéon que ocupan las NP en estos diagramas; éstos también aportan
informacion especifica con relacion a ellas acerca de su tamafio angular y su meca-
nismo de ionizacién mds importante: por ejemplo, puede distinguirse la excitacién
colisional de la radiativa.

Estos diagramas de diagnéstico empiricos también demostraron ser muy ttiles
a la hora de discriminar diferentes clases de nebulosas ionizadas galacticas y extra-
galdcticas (Magrini et al. 2003), una de cuyas principales ventajas es que intervienen
lineas de emision relativamente intensas. Sin embargo, hay que tener presente que
existen factores que pueden afectar estos cocientes de lineas como, por ejemplo, el
tamafio y la orientacién de la ranura, factores estudiados por Phillips (2004b).

Si se quisiera incluir en estos diagramas a las estrellas simbi6ticas, éstas ocupa-
rian la misma region que las NP, por lo que de esta manera serian indistinguibles.
Para esto Gutiérrez-Moreno (1988) sugiri6 el empleo del diagrama que grafica los
cocientes de lineas 5007 /4363 versus 4363/HYy, en el cual las simbidticas (tanto las
tipo S como las D) y las NP aparecen claramente separadas. Las estrellas simbi6-
ticas se encuentran bien caracterizadas por alta densidad y excitacién. El cociente
5007/4363 es mucho mads alto para las NP que para las estrellas simbi6ticas debi-
do a la intensidad de la linea en 4363 A. Para densidades electrénicas superiores
a 10* cm™3 (que es el caso de la mayoria de las estrellas simbiéticas) la desexci-
tacion colisional pasa a ser importante y por ende contribuye mds fuertemente al
despoblamiento del nivel medio (D?), comparado con el despoblamiento del nivel
superior (1S°). Esto resulta en una disminucién de la intensidad en aquellas lineas
originadas en el nivel medio D — 3P con respecto a las lineas emitidas en el nivel
superior (1S — D). Esto explica por qué las simbidticas ocupan una regién mucho
mas restringida: en todas ellas se verifica que el cociente 5007/4363 es menor a 10.

Mas atin, Gutiérrez-Moreno et al. (1995) discriminan tres regiones en el diagrama
5007 /H3 versus 4363/Hy: regiéon A: R3 = 5007 /4363 > 27,5; regién B: 27,5 > R3 >
13,1; y region C: R3 < 13,1. La region A incluye las NP, mientras que la C incluye a
las estrellas simbidticas; en tanto que en la regién de transiciéon B se ubican objetos
clasificados como NP jovenes. En nuestro caso este diagrama es ttil, no ya para
discriminar entre NP y estrellas simbiéticas, sino para evaluar la importancia de la
desexcitacion colisional.
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5.7. Clasificacién espectral de la estrella central

Como se vio en el Capitulo 3 las ECNP pueden ser agrupadas en aquellas que
son pobres y las que son ricas en hidrégeno. La proporcion de las estrellas clasifica-
das entre ambos grupos es comparable, contrariamente a lo encontrado por Méndez
(1991). No obstante hay que tener presente que esta proporciéon puede estar viciada
por el criterio de selecciéon de nuestra muestra de objetos. De todas maneras la pro-
porcién que se ha asumido de 3:1 (Méndez 1991) en favor de las ricas en hidrégeno
deberia reanalizarse ya que, como se muestra en la Tabla 3.2, la cantidad de estrellas
tanto ricas como deficientes en hidrégeno que se conoce es muy similar. Por lo pron-
to es imperativo contar con un listado actualizado de las ECNP con tipos espectrales
determinados que permita dar una visién més realista de la proporcién de estrellas
entre estos dos grupos.

Si bien en muchos casos la identificacion de la estrella central es trivial, en otros,
especialmente en aquellos objetos de grandes dimensiones angulares y bajo brillo
superficial, la situacién es mas complicada. Para estos casos recurrimos a las coor-
denadas publicadas por Kerber et al. (2003).

Para cada uno de los espectros inspeccionados se relevaron las lineas estelares
tanto de absorcién como emisién. En general las lineas de absorcién encontradas
corresponden a lineas del Hel y Hell; las lineas de la serie de Balmer se observaron
en pocas NP, aquellas cuyo brillo superficial es muy bajo.

Debido a la baja sefial que tienen nuestros espectros de las estrellas centrales, el
nuamero de lineas de absorciéon que se identificaron, salvo en pocos casos, fue redu-
cido. Por lo tanto el criterio adoptado para la clasificacion espectral de las estrellas
ricas en hidrégeno fue clasificar como estrellas tipo O a aquellas en las que se obser-
van lineas del Hell (fundamentalmente en 4686 A), mientras que las estrellas en las
que se observaron sélo lineas del Hel fueron clasificadas de como tipo B.

Solamente en cinco NP se pudo detectar un namero suficiente de lineas de ab-
sorcion, lo que permiti6 hacer la clasificacién espectral de sus estrellas centrales con
mads precision. Para esto, seguimos los criterios de clasificacion de Walborn & Fitz-
patrick (1990). Por otra parte, hemos descubierto ademds una estrella con tipo es-
pectral tardio (ver Seccién 7.3): para su clasificacién comparamos este espectro con
aquellos publicados en diferentes atlas de espectros 6pticos (Jacoby et al. 1984, Silva
& Cornell 1992), los cuales resultaron muy ttiles ya que tanto sus rangos espectrales
como las resoluciones son semejantes a las de nuestros espectros.

En lo que respecta a la clasificacién de las estrellas pobres en hidrégeno se sigui6
fundamentalmente el criterio de AN03 que contempla tanto los cocientes de lineas
de emisién como sus anchos. Sin embargo, como en general el ntimero de lineas
estelares identificadas fue reducido, se adopt6 el criterio de clasificar como estrellas
[WC] a aquellas en las que se observé una emisién ancha en 5806 A (que suele ser la
linea més intensa de estas estrellas, ver Fig. 3.5), mientras que cuando se observaron
lineas de emisién débiles y angostas, fundamentalmente en la regién en 4650 A,
se clasific6 a la estrella como WELS. Finalmente se descubrieron dos estrellas que
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presentan lineas de absorcién del CIV en 5806 y 4650 A, que fueron clasificadas
como estrellas de tipo PG 1159 siguiendo el criterio de Werner (1992).
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Capitulo 6

Datos y resultados

6.1. Criterios para la seleccidon de la muestra observada

Los objetos que componen nuestra muestra final de nebulosas planetarias (Ta-
bla 6.1) fueron seleccionados conforme a una serie de criterios y prioridades. Parti-
mos, para esta seleccién, del catdlogo més actual de ECNP con que se cuenta, el de
Acker et al. (1992).

Primero seleccionamos del catdlogo aquellas NP cuyas estrellas centrales no tu-
vieran determinado su tipo espectral, y cuya declinacién, ademas, fuera inferior a
5°, de manera que pudieran ser observadas desde CASLEQO. A estos objetos prese-
leccionados les asignamos un orden de prioridades.

La primera prioridad correspondi6 a las NP cuya estrella central fuera més bri-
llante que una magnitud V o B de 15. Con esto nos aseguramos el obtener espectros
con buena relacion sefial-ruido en un tiempo de integracién de 3600 s.

En la segunda prioridad se agruparon NP con estrellas centrales de magnitud
visual entre 15 y 16 (ver Figura 6.1). Sin embargo, hay que tener en cuenta que las
magnitudes publicadas en el catdlogo de Acker et al. (1992) pueden no ser muy
confiables; por ejemplo, para la NP Th 2-A se reporta una V = 14,47, mientras que
observaciones del HST (Ciardullo et al. 1999) le asignan V' = 17,08. Llama la atencién
en la Figura 6.1 que la fraccién de estrellas azules es pequefia a pesar de que se trata
de objetos muy calientes. Este hecho posiblemente resulta de que las magnitudes no
fueron bien determinadas, lo que puede deberse, por un lado, a la antigiiedad de las
mediciones y, por el otro, al haberse hecho una cruda sustraccién del flujo nebular.

Después se buscé en la literatura la clase de excitaciéon para las NP que tuviesen
una magnitud V' > 16, y seleccionamos aquellas que cumplian la condicién EC > 5.
Objetos con estas caracteristicas necesitan de una fuente ionizante muy caliente en
su nucleo, condicién que cumplen las estrellas WR, que poseen lineas de emision
prominentes que pueden ser detectadas incluso cuando la estrella es muy débil.
Esto se ve reflejado en la Figura 6.1, donde se puede apreciar que las ECNP con
V' > 16 fueron clasificadas como deficientes en hidrégeno. Las NP seleccionadas de
este modo fueron ubicadas en el tercer orden de prioridades.
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Figura 6.1: Distribucién de magnitudes visuales e indices de color de la muestra de ECNP observada.
Los datos fueron obtenidos del catdlogo de Acker et al. (1992). Los cuadrados representan ECNP ricas

en hidrégeno (también se incluyen las de tipo espectral “sélo continuo”), los rombos representan a las
ECNP deficientes en hidrégeno, en tanto que los tridngulos son ECNP con tipo espectral dudoso.

Un grupo de NP listadas en el catdlogo de Acker et al. (1992) no tienen informa-
cién ni del tipo espectral ni de la magnitud. Por esta razén buscamos imagenes en
banda ancha de estas nebulosas y seleccionamos aquellas en las que se evidencia la
presencia de una estrella central lo suficientemente brillante como para poder ser
observada desde CASLEO. Por otra parte, en los tltimos afios se han publicado al-
gunos articulos en los que se reportan nuevas NP. Es por esto que también buscamos
NP con estrellas centrales brillantes en el catdlogo MASH! y los trabajos de Boumis
et al. (2003) y Shaoguang (2003). Incluimos entonces en la cuarta prioridad a los ob-
jetos que no tenian datos en el catdlogo de Acker et al. (1992) y los provenientes de
los estudios mencionados.

No todas las NP preseleccionadas fueron observadas; hubo casos en los cuales
los objetos se encontraban en campos estelares muy poblados, lo que hizo muy di-
ticultosa tanto la observacién como la posterior extracciéon del espectro. En otros
casos, aparecieron publicaciones recientes con informacién acerca del tipo espectral
de la estrella central.

'!Macquarie/AAO/ Strasbourg Ho Planetary Galactic Catalog, (Parker et al. 2006).
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6.2. Descripcion de la muestra de NP observadas

En la Tabla 6.1 se listan las NP que componen la muestra final; la quinta columna
describe la abundancia del hidrégeno en la atmoésfera de la estrella central. De las
67 NP de la muestra, 35 son deficientes y 22 son ricas en hidrégeno. Esta proporcion
no es real, sino que esta viciada por el criterio de seleccién adoptado. Si bien no hay
un acuerdo generalizado, se cree que tal proporcién es de tres a uno en favor de las
ricas en hidrégeno. En este sentido, el primer intento de hacer una estadistica con-
fiable puede verse en Mendez et al. (1986) Ahi se resalta que si uno trabaja con baja
resolucion, hay un enorme efecto de seleccién que favorece la detecciéon de estrellas
[WC]. Por eso el porcentaje que encontré en ese momento fue de un 35 % de estrellas
pobres en hidrégeno, el cual se podria suponer como un limite superior.

Por otra parte, 7 ECNP no mostraron ninguna caracteristica en el continuo es-
telar, a pesar de contar con espectros con buena relacién sefial-ruido. Tales estre-
llas fueron clasificadas como “continuo” y, por consideraciones que se hicieron en
la Seccién 3.2.3, serdn tratadas como ricas en hidrégeno. Finalmente, tres estrellas
mostraron un conjunto de lineas de absorcién y emisién que no es compatible con
ninguno de los tipos espectrales descriptos en el Capitulo 3.

Tabla 6.1: Lista de nebulosas planetarias que componen la muestra estudiada. Excepto aquellos ob-
jetos que tienen asterisco, el resto no posee datos publicados de su estrella central. Las dos primeras
columnas indican, respectivamente, el nombre usual y la designacion estdndar en el catdlogo de ne-
bulosas planetarias galdcticas. La quinta columna indica si la ECNP es rica (“r”) o deficiente (“p”)
en hidrdgeno, mientras que si el objeto no evidencia ninguna caracteristica estd clasificado como de

tipo espectral “continuo” (“c”). La ultima columna detalla el criterio de seleccion (prioridad) con el
que fue seleccionado cada objeto.

Nombre PNG AR (2000) DEC (2000) Abund.H Crit.
H1-62 000.0-06.8 1813 17.92 -321943.02 P 1
PC 12 000.1+17.2 164349.25 -18 56 33.00 r 2
IC 4634 000.3+12.2 170133.48 -214933.08 p 1
H 1-63 002.2-06.3 181618.49 -3007 35.75 1? 1
M 1-38 002.4-03.7 180605.82 -2840 34.28 c 1
IC 5148 002.7-52.4 215931.63 -39 22 36.60 r 2
Ap 1-12 003.3-04.6 181135.05 282237.28 p 1
Hb 8 003.8-17.1 190536.26 -331138.92 P 4
M 1-55 011.7-06.6 183634.14 -214857.28 r 1
M 1-53 015.4-045 183548.17 -173608.39 p 1
Sa 1-8 020.7-05.9 185044.21 -133102.41 r 1
Ap 2-1 035.1-00.7 185807.90 0137 06.08 c 2
IRAS19021+0209 036.4-01.9 19 0438.50 02 14 23.00 c 4
NGC 6790 037.8-06.3 192256.97 0130 46.45 p 1
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Tabla 6.1 continuacion.

Nombre PN G AR (2000) DEC (2000) Abund.H Crit.
K 4-19 038.4-03.3 191323.00 032516.00 r? 1
M 1-65 043.1+03.8 185633.17 105213.76 p? 1
A 14* 197.8-03.3 061108.71 114647.39 r 2
K 2-2* 204.1+04.7 065230.37 095748.30 r 1
M 1-6 211.2-03.5 063544.60 -000541.11 P 2
DeHt 1* 228.2-22.1 055506.37 -225401.03 r 4
SaSt 2-3 232.0+05.7 074803.54 -140742.63 r 1
M 1-11 232.8-04.7 071116.64 -195103.00 P 1
G234.2-01.4 234.2-01.4 072616.30 -19 36 18.00 r 4
M 1-14 2349-014 072756.49 -201323.40 p? 1
M 1-12 235.3-03.9 07192143 -214355.25 p 1
Y-C 2-5 240.3+07.0 08 1041.65 -2031 32.87 p 3
KLSS 1-9 240.8-19.6 0624 36,40 -33 04 49.00 r 4
M 3-4 241.0+02.3 075511.19 -23 37 45.58 C 2
M 3-1 242.6-11.6 070249.64 -313541.26 C 3
M 4-2 248.8-08.5 072855.18 -354515.40 P 4
M 3-6* 253.9+05.7 08 4044.23 -322209.17 p 1
Ns 238 254.6+00.2 082056.71 -361346.73 r 1

En la Tabla 6.2 se listan las NP de las que no se pudo obtener ningtin indicio acer-
ca del tipo espectral de su estrella central por lo débil de ésta. Todos los pardmetros
tisicos determinados para cada NP estan detallados en el Apéndice B.

A continuacién se describen brevemente los espectros de las estrellas centrales
de las NP que componen la muestra final, mientras que un atlas de los espectros
tomados puede verse en el Apéndice C. El tipo espectral que se indica inmediata-
mente después del nombre del objeto corresponde a la clasificaciéon que nosotros
realizamos. En algunos casos puntuales, que se encuentran sefialados debidamente,
damos la clasificacién realizada por otros autores.

H 1-62 (PN G000.0-06.8): WCL, posiblemente [WC10]. Emisién del CIII en 5696
(FWHM = 10 A) y 5826, ambas caracteristica de las WCL. Las lineas 4650 y 5806 del
CIV aparecen muy difusas. Ademds hay dos lineas (que podrian ser nebulares) en
5200 (NII?) y 5056 (SilI?). Se espera contar con un mejor espectro en el futuro.

PC 12 (PN G000.1+17.2): O. Hay Hell en absorcién en 4200, 4686, 5413 y quizas
4541, el Hel no se ve por estar en emisién en la nebulosa.

IC 4634 (PN G000.3+12.2): [WC] o WELS. Emisién del CIV en 5806 A, linea que
de hecho se ve desdoblada, lo que sugiere anchos de linea angostos; posiblemente
esto apoye la hipétesis de que se trate de una WELS. No hay otras lineas importan-
tes. Esta presente la linea 4650 del CIV y la 4267 del CII, que es débil y posiblemente
nebular. Este objeto fue clasificado previamente como continuo por Hyung et al.
(1999) y Feibelman (1994).
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Tabla 6.1 continuacion.

Nombre PN G AR (2000) DEC (2000) Abund.H Crit.
PB2 263.0-05.5 082039,79 -462013.23 p? 4
PB4 275.0-04.1 091507.62 -545238.53 ) 2
IC 2501 281.0-05.6 093847.49 -600527.94 P 1
IC 2553 285.4-05.3 1009 21.66 -623640.92 P 3
He 2-47 285.6-02.7 102309.02 -60 32 34.30 P 1
Lo5 286.5+11.6 111350.50 -480532.74 r 4
He 2-51 288.8-05.2 103545.87 -641903.73 ? 3
IC 2621 291.6-04.8 110019.53 -651454.15 P 2
G294.3-03.4  294.3-034 1129 04.60 -645440.00 ? 4
Lo6 294.1+14.4 120043.51 -473312.01 C 4
He 2-90* 305.1+01.4 1309 36.01 -611933.20 r 2
Th 2-A 306.4-00.6 13223475 -632055.21 p 1
He 2-97 307.2-09.0 134524.01 -712848.76 P 3
He 2-105 308.6-12.2 141525.71 -741249.80 r 1
NGC 5307 312.3+10.5 135103.31 -511215.89 P 1
He 2-107 312.6-01.8 14184250 -630710.72 p 2
G313.9+02.8* 313.9+02.8 141638.30 -58 09 45.00 P 4
He 2-434 320.3-28.8 193350.72 -743258.71 r 1

H 1-63 (PN G002.2-06.3): rica en hidrégeno? Tiene una absorcién de Hell en 4541,
débil pero notoria, y no hay otra caracteristica, a pesar de que se tiene una buena
sefal de la estrella central. Las otras lineas del Hel o Hell seguramente no se ven a
causa de la emision nebular. Hay lineas de [Felll], muy posiblemente nebulares.

M 1-38 (PN G002.4-03.7): continuo. Espectro sin ninguna caracteristica distingui-
ble.

IC 5148 (PN G002.7-52.4): rica en hidrégeno. Estan la serie de Balmer y la linea
del Hell en 4686 A en absorcion.

Ap 1-12 (PN G003.3-04.6): PG 1159. Hay CIV en absorcién en 4650 y 5806 A,
ademas de lineas del Hel (4387, 4471, 4922 y 5876 A) y lineas débiles del Hell en 4686
y 5413 A. Se ven ademés lineas de absorcién desconocidas en 5502, 5593 y 5642 A. En
5200 hay una fuerte emision superpuesta a lo que parece ser una absorcién ancha.
Por otra parte, llama la atencién la fuerte emisién del CIII en 5696 A.

Hb 8 (PN G003.8-17.1): WELS. Tiene la estructura de lineas de emisién caracte-
ristica del tipo WELS en torno a 4650 A, no se ve emisién del CIV en 5806.

M 1-55 (PN G011.7-06.6): O tardia (Of?). Es dificil saber si la emision en 4634
del NIII es nebular o no. Se ven absorciones de Hell: 4026, 4200 (muy débil), 4471 y
5413 A. Las lineas en 4541 y 4686 no se ven debido a la baja relacion seiial-ruido. La
lineas del Hell en 4026 y 4200 son comparables (el cociente 1(4200)/1(4026) es 1,2),
lo que sugiere un tipo O5.
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Tabla 6.1 continuacion.

Nombre PN G AR (2000) DEC (2000) Abund.H Crit.
NGC 5979 322.5-05.2 1547 40.63 -611302.68 P 3
He 2-141 325.4-04.0 1559 09.06 -582350.97 p? 1
He 2-128 325.8+04.5 152507.89 -511940.92 p? 2
WRAY 17-75 329.5-02.2 161234.35 -542335.34 r 2
PC 11* 331.1-05.7 163742.01 -554225.48 p 1
He 2-187 337.5-05.1 17013741 -502256.63 r 1
NGC 6026 341.6+13.7 1601 20.78 -34 32 38.01 r 1
Sp 3* 342.5-14.3 1807 19.03 -510111.62 r 1
PC 17 343.5-07.8 173541.11 -4659 51.25 P 1
Cn1-3 345.0-049 172611.80 -441129.10 P 1
IC 4663 346.2-08.2 17452847 -445411.47 p? 2
IC 4699 348.0-13.8 1818 31.17 -455903.21 p 2
NGC 6337 349.3-01.1 17221596 -382857.63 P 1
Fg 3 352.9-07.5 180011.85 -384951.70 C 1
H 1-35 355.7-03.5 174913.92 -342253.32 P 2
M 1-27 356.5-02.3 174645.40 -3308 35.04 ? 1
Te 2022 358.8-00.0 17424239 -295135.41 r 1

M 1-53 (PN G015.4-04.5): pobre en hidrégeno. Tiene CIV en emisién en 5806 A
(aparece desdoblada), y también en 4658, aunque mas débil. Posiblemente se trate de
una WELS. Hay dos estrellas muy préximas entre si en la regién central, por lo que
se tuvo particular cuidado en la identificacion: la que hemos analizado corresponde
a la sefialada por Kerber et al. (2003) como la estrella central.

Sa 1-8 (PN G020.7-05.9): O. Hay s6lo dos lineas de absorcién del Hell en 4541 y
5413 A, ademas de una serie de lineas de absorcién débiles. No se ven lineas de Hel
ya que estan superpuestas a las lineas nebulares.

Ap 2-1 (PN G035.1-00.7): continuo. No tiene ninguna linea de emisién o absor-
cién; sin embargo, da la impresiéon de que la emisién nebular de Hf estd sobre una
absorcion. Este objeto estd tratado en detalle en el Capitulo 7.2.

IRAS19021+0209 (PN G036.4-01.9): continuo. No hay evidencia de emisién o
absorcidn; el continuo estelar tiene buena sefal.

NGC 6790 (PN G037.8-06.3): WELS. El espectro con la red de 600 1 mm~! mues-
tra claramente la estructura de lineas en torno a 4650 A tipica de las WELS. Asimis-
mo es visible la emision del CIV en 5806 A con un FWHM de 14 A. Por otra parte
hay una emisién en 6461 A que podria ser CII; sin embargo, no se puede asegurar
que sea estelar. Esta estrella fue clasificada previamente como continuo por Feibel-
man (1994), mientras que tanto Zhang & Kwok (1991) como Aller et al. (1996) la
clasifican como posible WN.

K 4-19 (PN G038.4-03.3): rica en hidrégeno? Se tomaron dos espectros: en uno se
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insintia una absorcion del Hell en 5413 A, y en el otro aparece una posible absorcién
del CIV en 4647 A. Por otra parte, es probable que exista una absorcién en H.

M 1-65 (PN G043.1+03.8): pobre en hidrogeno? Débil absorcion del CIV en 4441 A.
Ademads hay absorciones desconocidas en 3865 y 4005: esta tltima podria ser del
CIIL. Posiblemente se trate de una PG 1159. Kondratyeva (1994) la clasifica como
Of-WR.

A 14 (PN G197.8-03.3): rica en hidrégeno. Esta bien marcada la serie de Balmer y
es visible el doblete del Nal (5889-5895). Hay una absorcién inusual en 5855 A.No
se ve Call (3933) por lo que podria ser una B8-B9 donde el Call atin no estd muy
desarrollado, y el Hel ya aparece muy débil (y perdido en el ruido). Esta estrella fue
clasificada como B5III-V por Lutz & Kaler (1987).

K 2-2 (PN G204.1+04.7): O3 o sdO. Napiwotzki (2003) la clasifica como sdO,
th(H) Nosotros observamos lineas de Balmer y lineas intensas de Hell (4026, 4686
y 5411 A), mientras que no se observa ninguna de Hel. La linea 4026 del Hell no es
una caracteristica clasica de las DAO. Napiwotzki aclara (comunicacién privada)
que él ha detectado la linea del CIV en 5806 A en un espectro “echelle”. Las lineas
del H son intensas y dominan el espectro, por lo que esta estrella es claramente rica
en H. A juzgar por el ancho de las lineas, nos inclinamos por una O3 o sdO, como
hemos indicado arriba.

M 1-6 (PN G211.2-03.5): [WCL]? Se ven lineas de emisién en 4650 A del CIII+CIV
y 5696 A del CIII. Esta ultima es mas frecuente en [WCL] que en WELS. Esta ECNP
fue observada por Kondratyeva (1994), quien report6 lineas del NV (4603), NV
(4619), NII (4640), NII (4634), CIV (4650), Hell (4686) y CIII (5696). También Gesi-
cki el at. (2006) la observan por tener lineas de emisién. En ningtin caso se clasifica
a la estrella central.

DeHt 1 (PN G228.2-22.1): tardia, podria ser una K4V o una KO0-2III (por compa-
racion con librerias de espectros). Su caracteristica més relevante es que posee una
muy fuerte emisién en Ha: un tratamiento detallado de este objeto se presenta en
la Seccién 7.3. Bond et al. (1989) la clasifican como K; sin embargo, no mencionan la
emisién en Ha pero si se aventuran a decir que se tratarfa de un sistema binario.

SaSt 2-3 (PN G232.0+05.7): B. Se observan las lineas del Hel (4920 y 4713) bastan-
te débiles y, ademads, la linea (mtensa) del CIII en 4650 A en absorcién. Se insintian
las lineas del SilV en 4089 y 4116 A. Comparando con librerias de espectros se en-
cuentra similitud con el tipo de una estrella supergigante BOIb. Este objeto amerita
ulteriores estudios. Kohoutek (1997) sugiere que posiblemente se trate de una PPN.

M 1-11 (PN G232.8-04.7): [WCL]. Hay lineas de absorcién y emisién. Absorcio-
nes en 5806 (CIV), 5412 (Hell) y 4728 (linea desconocida). Emisién en 5826 (CIII),
5696 (CIII, intensa), 5958 (SilI?) y 6047, que es una linea desconocida pero que, sin
embargo, también la reportan De Marco et al. (2001) en un trabajo sobre objetos
[WCL]. Las lineas del CIII observadas son caracteristicas de las [WCL].

G234.2-01.4 (MASH): BO-B3. Es mds temprana que B5 ya que MglI (4481) aparece
aun muy débil. La serie de Balmer se presenta bien marcada y el Hell estd ausente.
Se ven lineas en torno a 4650 A que podrian ser del CIII, y también se manifiesta
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Tabla 6.2: Objetos de programa cuyo continuo estelar fue observado con baja relacion S/R. La tercer
columna muestra una estima de la magnitud visual de la ECNP, obtenida a partir de la intensidad del
continuo estelar. En la cuarta columna se agregaron datos inéditos correspondientes tanto a la estrella
central como a su envoltura gaseosa.

Nombre PN G Magnitud  Notas
G 002.6+04.8 002.6+04.8* V >16,5 posiblemente CIV en 5806 A
esté en absorcion
G 025.4-09.2 025.4-09.2* V >16,5
H1-7 345.2-01.2 V>16,5  Goérny & Siédmiak (2003) no reportan
lineas de emision estelar en esta ECNP
H 2-20 002.8+01.7 V>17,0
Hb 6 007.2+01.8 V>16,5
He 2-118 327.5+13.3 V>17,0
He 2-133 324.8-01.1 V >16,5 emisién de CIV en 5806 A?
IRAS15359-5226  326.9+02.2 V>17,0  muy bajo brillo superficial
LoTr 8 315.7+05.5 V>16,5 EC ~ 10, aparece una
linea ancha en 4686 A
M 1-41 006.7-02.2 V >16,5
M 2-7 353.7+06.3 V>17,0  hay una estrella de campo
en la regién central
M 3-21 355.1-06.9 V >16,5 Vi = —64 kmh~1,EC>5
MA 13 023.9+01.2 V>17,0 Vi > 200 kmh~1!

PN 1611-4504 33614041 V>170 C=234,EC =69, N,[SII] = 3600 cm~3
N(He*)/N(H*) = 0,103
N(He**)/N(H*) = 0,042

PTB 20 016.1+07.7 V>17,0  objeto seleccionado del relevamiento

de Boumis et al. (2003)
Sn1l 013.3+32.7 V>16,0  seobserva que la ECNP es un objeto caliente
Vo 3 260.7+00.9 - posible no NP

el CII+OII en 4070 A. Para determinar la luminosidad falta una mayor resolucién
espectral que permita ver si estdn presentes las lineas del SIV en 4089 y 4116; sin
embargo, dado que las lineas del H no parecen muy anchas, la luminosidad posi-
blemente corresponda a un tipo IIL

M 1-14 (PN G234.9-01.4): [WCL]? Hay lineas de absorcion del Hell: 4541 y 5413,
ademaés de una linea desconocida en 6180 A. También se ve emision del CIII en 5696,
y una linea ancha en 4650 A de apariencia estelar.

M 1-12 (PN G235.3-03.9): WELS. Estén presentes las lineas de CII en 4267 A y
CIV en 5472 y 5806(?). Ademds aparecen bien definidas las lineas de emisién carac-
teristicas en la region de 4650 A. Kondratyeva (1994) también detect6 lineas de CII
y CIIL

Y-C 2-5 (PN G240.3+07.0): WELS. Emisi6n del CIV en 5806 A (desdoblada), ade-
mads de las lineas de emisién caracteristicas de las WELS: 4641 del NIII, 4650 del CIII
y 4658 del CIV.

KLSS 1-9 (PN G240.8-19.6): rica en hidrégeno. Posiblemente es una estrella tar-
dia, no se ve Hel ni Hell, y la serie de Balmer se presenta bien marcada. La estrella
central estd identificada por las coordenadas dadas por Kerber et al. (2003). Des-
afortunadamente, el bajo brillo superficial de esta nebulosa hizo imposible poder
observar alguna linea de emisién. Sin embargo, Kerber et al. (1994) reportan un dia-
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metro de 600", por lo que claramente se trata de un objeto evolucionado. Esto nos
hace pensar que, de ser efectivamente la estrella central, entonces seguramente se
trate de una enana blanca del tipo DA.

M 3-4 (PN G241.0+02.3): continuo. No hay caracteristicas en el espectro.

M 3-1 (PN G242.6-11.6): continuo. No se ven lineas a pesar de que hay buena
sefial de la estrella central.

M 4-2 (PN G248.8-08.5): pobre en hidrégeno? Hay lineas de emisién que pro-
bablemente sean de la estrella, tales como: 5146 (CII), 5343 (CII), 5572 (OV?), 5592
(OIII) y 5806 (CIV). La emision del CIV es la més intensa.

M 3-6 (PN G253.9+05.7): WELS (clasificada por ANO3). Nosotros observamos
Hell en absorcién en 4200 y 4541 A y posiblemente en 5413 A. Estén, ademés, una
fuerte emision en 5806 A del CIV (se insintia la presencia de dos lineas solapadas),
asf como la estructura clasica de lineas de emision de las WELS en torno a 4650 A.
Sin embargo, llama la atencién la intensidad de la linea del CIV y la presencia de
tantas lineas de absorcién del Hell.

Ns 238 (PN G254.6+00.2): O8-9. Se distinguen lineas del Hell, Hel, H y CIIIL. Se
observa que la intensidad de la 4541 es menor que la de la 4471, en tanto que la 4200

es muy débil y la 4686 es intensa. Posiblemente también hay SilV en 4089 A. Quizés
este objeto sea una nebulosa de reflexion; sin embargo, Ns 238 ocupa una posicién
en los diagramas de diagnoéstico que es compatible con las NP (ver Fig. 6.10).

PB 2 (PN G263.0-05.5): WELS? Emisién muy débil del CIV en 5806 y 4650 A.

PB 4 (PN G275.0-04.1): [WCL]? Hay emision del CII en 4267 y 6462 A, no se
puede decidir si la emisién es nebular o no. Lo mismo ocurre con la emisién del NII
en 5667 y 5680 A. Es posible que esté presente el CIV en 5806 A aunque muy débil,
mientras que la emisién en 4649 A es ancha, por lo que posiblemente sea emisién
estelar.

IC 2501 (PN G281.0-05.6): [WC]. Hay emision del CIV en 5806 A (FWHM =22 A)
y en 4650 A.

IC 2553 (PN G285.4-05.3): WELS? Débil emision del CIV en 5801+5812 (ambas
lineas estan bien separadas), y débil emisién del CIII en 5696 A. Posible emisién del
OVIII en 6068 y emisiones desconocidas en 6160 y 6170 A.

He 2-47 (PN G285.6-02.7): [WCL]. Emisién del CII en 4267 A, del CIV en 4650 A,
del CIII en 5696 A y desconocida en 6050 A. Absorcién del Hell en 5412. Tomando
en cuenta el FWHM de 5696 (15 A), posiblemente se trate de una [WC9].

Lo 5 (PN G286.5+11.6): O tardia. Estan presentes lineas de la serie de Balmer y
el Hell en 4686, 5413 y posiblemente 4542 A. Parece que tiene una alta gravedad su-
perficial a juzgar por el ancho de las lineas de absorcién. Comparando con librerias
de espectros se ven semejanzas con un tipo O5-O8.

He 2-51 (PN G288.8-05.2): Hay lineas de absorcién en 5271, 5660, 5710 y 5786 A.
Quizas se trate de un objeto tardio. Este es uno de los objetos que no hemos podido
clasificar.

IC 2621 (PN G291.6-04.8): [WC]. Tiene emisioén del CIV en 5806 y 4658 A, mas
una emisién desconocida en 4570 A.
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Lo 6 (PN G294.1+14.4): continuo. La estrella no parece tener He ni H, y hay una
fuerte absorcion en 5173 (OIII? o CIII?).

G294.3-03.4 (MASH): posible simbiética (ver Seccion 7.4).

He 2-90 (PN G305.1+01.40): B[e] (clasificada por Kraus et al. 2005).

Th 2-A (PN G306.4-00.6): [WO3pec] (ver Seccién 7.1).

He 2-97 (PN G307.2-09.0): [WC7-9]. Aparecen lineas del CIV en 5806 y 4650 Ay
CII en 4267 A, todas anchas. Los cocientes de estas lineas sugieren una [WCL] tipo
7-9, mientras que el FWHM de 5806 es consistente con un tipo [WC5-9].

He 2-105 (PN G308.6-12.2): O temprana. Estdn presentes las lineas de absorcion
del Hell en 4200, 4540, 4686 y 5412 A. No pueden verse las lineas de Hel debido a la
emision nebular.

NGC 5307 (PN G312.3+10.5): [WR]. Aparece CIV en emisién en 5806 (FWHM =
19 A) y 4658 A.

He 2-107 (PN G312.6-01.8): [WCL]. Estan presentes el CIII en 5696 A y el NIl en
4640A (ancha) que es claramente emision estelar. También se observa una absorcién
del Hell en 5413. El FWHM de 5696 (15 A) es consistente con una [WC9].

G313.9+02.8 (MASH): [WC9]. Todos los criterios adoptados por Crowther et al.
(1998) coinciden en que el objeto es de tipo [WC9] En el espectro aparece muy noto-
rias las lineas del CIV en 5806 (FWHM 25A), 5696 (FWHM 20A) y 4650 (FWHM
17A). Los anchos equivalentes de las lineas de emisién cumplen:

log(W5806/W5696)=-0.47  log(W5806/W4267)=+0.47  log(W4686/W5876)=0.

Este es uno de los mejores espectros de [WR] que hemos podido obtener desde
CASLEO (ver Fig. 6.2). En el relevamiento MASH, Parker et al. (2006) mencionan
que esta NP puede tener una WR en su centro pero no la clasifican.
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Figura 6.2: Espectro de la estrella central de G313.9+02.8 tomado desde CASLEO. Las débiles lineas
nebulares fueron removidas, no obstante podria quedar alguna contaminaciéon en Ha. Notese las
fuertes lineas de emisién del CIV, Hel y Hell.

He 2-434 (PN G320.3-28.8): O. Hay lineas de absorciéon del Hell 4200, 4541 y
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5413 A; la linea 4686 no es visible. Comparando con librerfas de espectros se en-
cuentra similitud con una O6,51Ib.

NGC 5979 (PN G322.5-05.2): WELS. Tiene CIV en 5806 A, débil emision en 4649—
4650 y posible emision del Hell en 4686 A. Ademas hay lineas no identificadas, que
pueden ser nebulares, en 6172, 5346 y 5346 A.

He 2-141 (PN G325.4-04.0): WELS? Tiene caracteristicas tipicas de WELS en la
region de 4650 A. Ademéas hay una sutil emisién del CIII en 5826 A, mas otras emi-
siones no identificadas en 6070 A (posible OVII) y en 5970 A.

He 2-128 (PN G325.8+04.5): WELS. Hay lineas de emisi6n en la region de 4650 A.
El espectro con la red de 600 1 mm~! no muestra muchos detalles debido a la pobre
sefial; sin embargo, hay indicios de NIII (4641), CIII (4650) y CIV (4658).

WRAY 17-75 (PN G329.5-02.2): O temprana. Se aprecia la serie de Balmer en ab-
sorcién y lineas del Hell en 5413, 4541 y 4686 A débil. Se ven también lineas débiles
del Hel, lo que justifica el tipo espectral asignado.

PC 11 (PN G331.1-05.7): pobre en hidrégeno? No hay analogia con ningan tipo
espectral. A juzgar por las lineas del CIV y la ausencia de las de Hell, la estrella
puede ser pobre en hidrégeno. Hay lineas de absorcién en 4180 (?), 4556 (CIV), 4588
(?), 5170 (Mgl?), 5711 (CIII) y 6456 (CIV?). Gutiérrez-Moreno et al. (1987) sugieren
que se trata de una simbiética, en tanto que Gutiérrez-Moreno & Moreno (1998)
proponen un nucleo binario.

He 2-187 (PN G337.5-05.1): O5f. Se observa Hel, por lo que el tipo seria maés
tardio que O3. Como 1(4471) (Hel) < 1(4541) (Hell), el tipo es mas temprano que
O7. Por otra parte, el cociente 1(4200)/1(4026) sugiere un tipo O5. Ademds aparece
la linea de emision 4640 del NIII; esta linea bien podria ser nebular, aunque en el
espectro bidimensional no hay indicios en este sentido. En la parte més roja del
espectro se ven dos lineas de absorcion en 5800 y 5593 A: la primera podria ser CIV,
mientras que la segunda es desconocida. La estrella HD46223 (clasificada como O5f)
presenta la linea 5800, pero no la otra, en tanto que la estrella CD282561 (O6fp) tiene
la 5593 pero no la 5800. Ahora bien, el hecho de que HD46223 muestre la linea de
5800 en absorcién puede considerarse como argumento en favor de la hipétesis de
que el tipo de nuestro objeto sea Of.

NGC 6026 (PN G341.6+13.7): O7. Lineas de absorcién del Hell y de la serie de
Balmer, y posible absorcién del CIII en 4647. Se observa Hel en 4468, 4920, 5876 y
6678 A, y Hell en 5413, 4686, 4540, 4200 y 4026 A. Las intensidades de las lineas 4541
y 4471 son comparables, lo que sugiere un tipo O7. La estrella fue clasificada como
binaria (Hillwig et al. 2006), con un tipo espectral compuesto MOV.

Sp 3 (PN G342.5-14.3): O temprana. Estan presentes las lineas de Balmer y del
Hell en 5413, 4200, 4540 y 4686 A, y no parece haber Hel. Merece destacarse ademés
la emisién del CIV en 5806. Por medio de observaciones en el ultravioleta, Gauba et
al. (2001) la clasifican como O3V y posible binaria.

PC 17 (PN G343.5-07.8): WELS. Se aprecia el CIV en emisién en 5806 A. El espec-
tro tomado con la red de 600 | mm~! muestra claramente que es una WELS con las
cuatro lineas de emisién del NII, CIV y CIIL.
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Cn 1-3 (PN G345.0-04.9): WELS. Se observa la estructura de lineas tipica de estre-
llas WELS en 4650 A; en particular, la mas intensa de éstas es la del CIV en 4658 A.

IC 4663 (PN G346.2-08.2): posiblemente se trate de un estrella pobre en H. Hay
lineas de emisi6n no identificadas en 5591 y 5682 A (pueden ser Ny O). El espectro
tomado con la red de 600 I mm~! muestra una débil emisién del CIV en 4650 y
4658 A.

IC 4699 (PN G348.0-13.8): WELS. El espectro tomado con la red de 600 1 mm™
muestra las lineas 4650 del CIII y 4658 CIV, esta ultima débil. E1 CIV en 5806 A
también se ve muy débil con un FWHM de 10 A.

NGC 6337 (PN G349.3-01.1): [WC6-7]. Presenta una intensa emisién del CIV en
5806, y otra emisién ancha en 4642. Es posible que esté la linea del OVI en 3822 A.
A juzgar por el FWHM de 5806 (20A, bastante angosto) se trataria de una [WC6-7].
Por otra parte, es sorprendente la similitud morfolégica entre esta NP y Th 2-A (ver
Fig. 7.1) ambas son tipo anular y con una marcada estructura filamentosa, ademas
de asas simétricas en un dngulo de posicién de 140°.

Esta esa una de las primeras nebulosas planetarias que se encontraron, fue des-
cubierta por Herschel (1834) y ha sido un objeto muy estudiado a lo largo de la
historia. Sin embargo no existe en la literatura ningtin articulo que describa las ca-
racteristicas de su estrella central. Por este motivo constituye un buen ejemplo que
pone de manifiesto la complicaciéon que representa el estudio de las ECNP.

Fg 3 (PN G352.9-07.5): continuo. No presenta ninguna linea de emisién o absor-
cion.

H 1-35 (PN G355.7-03.5): WELS. Emision estelar del CIV en 4658 A, en tanto que
5806 A aparece muy débil.

M 1-27 (PNG356.5-02.3): Of-WR? Se ven las siguientes lineas de absorcién: 4200
y 5411 de Hell, 4920 de Hel y 5590 (OIlI+OV?), junto a otras lineas de absorcién no
identificadas en 4756, 5449, 6007, 6190 y 6453 A. Por otra parte, también aparecen
lineas de emisién en 4267 (CII), 4485 (Silll), 4620 (CII), 5134 (CII) y 5696 (CIII) junto,
ademas, a lineas no identificadas en 5064, 5626 y 6334 A. El hecho de que se obser-
ve 5592 en absorcion implica que existe una clara diferencia entre este objeto y los
de tipo [WCL]; esta caracteristica también se encuentra en la NP K 2-16. Las lineas
definidas de absorcién del Hell y Hel hacen pensar en una estrella O y, por otra par-
te, las lineas de emision del CII y CIII sugieren una [WCL], pues 5806 esta ausente.
Analogamente a lo que pasa con K 2-16, el cual es un objeto muy raro que no esta
bien definido.

Te 2022 (PN G358.8-00.0): B temprana. Posible alta gravedad superficial, no hay
lineas del Hell, aparece Hf3 en absorcién y se ve (en espectros tomados con la red
de 1200 1 mm~!) que la linea de emisién nebular de Ha estd montada sobre una ab-
sorcién ancha. Las lineas de Hel presente son: 4920 (con alas), 5876 y 6678. El hecho
de que no aparezca Hell implica que la estrella es de tipo B; el ancho equivalente de
Hp también sugiere que es temprana. Aparecen asimismo lineas que no pudimos
identificar: 6613, 6994 y 7064 A, todas en absorcién y bien definidas en los espectros
obtenidos con la red antes mencionada.
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6.3. Correlaciones entre los tipos espectrales de las ECNP
y los distintos parametros nebulares

6.3.1. Distribucién en la Galaxia y morfologia

La posicion que ocupan estas NP en la Galaxia puede evaluarse a través de sus
coordenadas galdcticas. Tal distribucion (Figura 6.3). sugiere una tendencia a que
las nebulosas planetarias con nticleos deficientes en hidrégeno (NP-PH) estén més
préximas al plano galdctico que las nebulosas planetarias con ntcleos ricos en hi-
drégeno (NP-RH): <| b, |[>= 11,7 12,5 contra <| b, |>= 5,8 & 3,8. Esto sugiere
que las estrellas progenitoras de las NP-PH son més masivas que las del otro grupo.

Ahora bien, es interesante notar que el 32 % de las NP-PH se encuentra en direc-
cién al centro galactico (definido por —10° < I,b < +10°), contra s6lo el 9 % de las
NP-RH. Este resultado se obtiene tomando en cuenta los objetos listados por AN03
y Acker et al. (1992), para estrellas deficientes y ricas en hidrégeno respectivamente.
Este hecho también fue observado por Gérny et al. (2004), quienes lo atribuyen a un
efecto de seleccion. Las estrellas del niicleo galdctico conforman una poblacién di-
ferente a las estrellas del disco, ambas con propiedades bien definidas. Mas atin, las
NP del ntcleo galdctico también parecen tener propiedades diferentes a las demas;
por ejemplo, como fue sugerido por Isaacman (1977), la interaccion entre la envoltu-
ra gaseosa y el medio interestelar cercano al centro galédctico (més denso), causaria
que la nebulosa se disgregue en unos 5000 afios, que es un orden de magnitud me-
nor al tiempo de vida medio de las NP de la vecindad solar. En resumen, las NP
del bulbo galactico serian mds jévenes que las demds. Por lo pronto éste no es un
hecho que afecte significativamente a nuestros resultados ya que el nimero de NP
de nuestra muestra que se encuentra en direccién al centro Galactico es reducido
(ver Fig. 6.3).

Si bien la diversidad morfolégica que muestran las NP es importante, existen
unos pocos tipos (ver Seccién 2.1) que incluyen a la gran mayoria de las NP; nume-
rosos trabajos estadisticos han mostrado que algunos pardmetros nebulares corre-
lacionan con la morfologia. En nuestro caso no se observan vinculos entre las mor-
fologias de las NP con el tipo de estrella central (rico o deficiente en H). La gran
mayoria de las NP de la muestra son elipticas o circulares, incluyendo aquellas de
tipo anillo, en tanto que las de tipo bipolar, punto simétricas e irregulares confor-
man una muy pequefa fraccién de la muestra y se encuentran repartidas entre los
dos grupos de estrellas centrales. Por lo pronto, Gorny et al. (1994) encuentran que
las NP con ntcleos [WR] no tienen una morfologia preferencial.

Sin embargo, las NP bipolares (NPB) tienen propiedades que difieren significa-
tivamente del resto de las NP. Estos objetos estan a alturas respecto del plano de la
Galaxia mucho menores que el resto de las NP, sus estrellas centrales son més calien-
tes, sus Orbitas galdcticas son més circulares, manifiestan sobreabundancia de He, N
y Ne, cuentan con velocidades de expansion significativamente superiores, son de
mayores dimensiones y sus estrellas progenitoras son mas masivas. Por esto qui-
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Figura 6.3: Distribucién espacial de los objetos de la muestra. Los simbolos son los mismos que en
la Figura 6.1. La ausencia de objetos en el rango 50 © < I < 200° se debe a que alli las NP tienen
declinacién superior a 15°.

simos estudiar si existe alguna relacién entre las NPB y las NP-PH. La muestra de
NPB tomada para este anélisis sumo6 66 NPB y result6 de la combinacién de objetos
listados por Schwarz et al. (2008), Dobrincic et al. (2008) y Phillips (1997). Si bien se
encontré que s6lo un pequefio niimero de NPB posee nticleos pobres en hidrégeno
(Tabla 6.3), este resultado también se observo en las NPB con ntcleos abundantes
en hidrégeno (con una muestra de apenas siete objetos).

No obstante, observando las imégenes de las NP de nuestra muestra se aprecia
que las NP-PH poseen una marcada estructura interna con filamentos y chorros, lo
que sugiere una mds violenta eyeccién de masa; por su parte, las NP-RH exhiben
una morfologia mas homogénea. Este hecho también fue observado (pero solo para
NP con ntcleos [WR]) por Gérny (2001).

6.3.2. Clase de excitacién, temperatura y densidad electrénica

La intensidad de la radiaciéon ionizante proveniente de la estrella central puede
estudiarse a través de la clase de excitacion (EC). La Figura 6.4 muestra la distribu-
cién de la EC para ambos grupos de estrellas centrales. En algunos casos la EC no
pudo calcularse debido a que el [OIII] en 5007 A no era visible. En general esto se
debe a que la emision del [OIII] es demasiado débil y la sefial se pierde en el ruido,
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Tabla 6.3: Lista de NPB con niicleos pobres en hidrdgeno.

Nombre PN G Tipo espectral ~Referencia
NGC 6309 009.6+14.8 WELS Gorny et al. (2004)
Na 2 025.9-10.9 WELS Marcolino & de Aratjo (2003)

NGC 7026 089.0+00.3 [WO3] ANO3
NGC 650 130.9-10.5 PG1159 Werner & Herwig (2006)
MyCn18  307.5-049 [WC]-PG1159? ANO03

mientras que, en otros pocos casos, el responsable es el bajo brillo superficial. Cuan-
do se dio esta situacién se adopt6 como criterio que, si Hf3 tenfa una intensidad al
menos diez veces superior al ruido del espectro a ambos lados de ella, y 5007 A no
era visible, entonces la EC era menor a 1. Tres fueron los objetos a los que se les
aplico este criterio: IRAS19021+0209, M 1-55 y K 4-19, por lo que al histograma de
la derecha de la Figura 6.4 deben sumarsele estas tres NP: esto acenttia aun maés el
hecho de que para las NP-RH se tiene EC < 5. Por otra parte, de las ocho NP-PH con
EC <1, cuatro corresponden a estrellas [WCL], es decir, a las [WC] més frias.

En algunas ocasiones resulté que la EC derivada del cociente 1(5007)/I(Hf3) era
inferior a cinco, mientras que la EC derivada del cociente 1(4686)/I(H/3) era superior
a cinco: en estos casos se adopt6 el resultado del primer cociente. Dos objetos que
manifestaron fuertes discrepancias entre estas dos determinaciones fueron PB 4 y
NGC 6337 (ambas son NP-PH), por lo que ambos podrian tener una EC superior a
la tabulada (es decir, superior a 5).
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Figura 6.4: Distribucion de las EC de las NP de la muestra. Las tres NP con niicleos deficientes en
hidrégeno a las que se les estimé una EC > 5 fueron incluidas en el diagrama asumiendo EC = 5. Al
panel de la derecha se incluyeron las tres NP para las cuales se estimé un EC<1.
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KS—Test Comparison Cumulative Fraction Plot

Curmulative Fraction

Figura 6.5: Grifico comparativo de las funciones de fracciones cumulativas para la EC de ambas
muestras. La mdxima separacién entre ambas es: D=0,4224. De acuerdo al test KS esto representa
una probabilidad de 0.9 % de que ambas muestras sean iguales.

De manera de poder cuantizar cuan diferentes son ambas distribuciones de EC,
aplicamos el test de Kolmogorov-Smirnov (KS)?. La Fig. 6.5 muestra el resultado de
este test basado en la comparacién de las funciones de fracciones cumulativas; para
el caso de la EC arroja una probabilidad de 0,9 % de que ambas distribuciones sean
iguales. Los que es una fuerte evidencia que pone de manifiesto las diferencias entre
ambas muestras. Para mas detalles acerca de este test consultar Press et al. (1992).

En lo que hace a las condiciones fisicas del gas emisor, ya sea su temperatura
como su densidad electrénica media, las hemos podido medir en la mayoria de las
NP de la muestra (ver Apéndice B). Hemos encontrado que la temperatura electré-
nica media (obtenida del ion [OIII]) de las NP-PH es similar a la de las NP-RH:

<T.([OII])>
(NP-PH) = (11,44+1,9) x 103 (22 NP)
(NP-RH) = (13,6 =5,9) x 10° (12 NP).

En el Apéndice B también se listan las T.([NII]). En aquellas NP a las que se le
pudo determinar ambas temperaturas (un total de 23, de las cuales s6lo 4 son NP-
RH), se verifica que, para bajas temperaturas, la T.([NII]) es superior a la T,([OIII])
y viceversa. La relacién encontrada (considerando sélo las NP-PH), si bien presenta
un bajo coeficiente de correlacion, es:

T,(INII]) — T.([OII]) = (1160045000) — (0.83=-0.44) x T,([OILI]).

2ht’cp: / /www.physics.csbsju.edu/stats /KS-test.html
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Esta relacion tiene una pendiente algo mds pronunciada que la encontrada por Gi-
rard et al. (2007). La importancia de estas dos determinaciones de temperatura estri-
ba en el hecho de que la T,([OIlI]) es representativa de las regiones de mayor exci-
tacion de la nebulosa, es decir, aquella més cercana a la estrella central, en tanto que
la T,([NII]) representa las regiones mas externas del objeto. Por lo tanto, resultaria
de interés estudiar las distribuciones relativas de estas temperaturas en muestras de
NP-RH y NP-PH, desafortunadamente s6lo contamos con cuatro NP-RH con ambas
temperaturas medidas.

En cambio se obtiene un resultado diferente al analizar la distribucién de la den-
sidad electrénica; como se puede ver en la Figura 6.6, es notable la tendencia a que
las NP-RH tengan una densidad electrénica menor. Mds concretamente, se tiene que
la densidad media para cada uno de los dos grupos de ECNP es:

< N([SII]) >
(NP-PH) = 6,8 x 103 (30 NP)
(NP-RH) = 2,5 x 10> (19 NP).

Mas atin, de la Figura 6.6 se desprende que no s6lo las NP-RH son menos densas que
el resto, sino también que son de dimensiones mayores, lo que puede interpretarse
como que las NP-RH son maés viejas que las NP del otro grupo. El test KS arroja una
probabilidad del 0,2 % de que la distribucién de tamafios angulares de ambas mues-
tras sean iguales. Sin embargo, Gérny & Tylenda (2000) compararon una muestra de
NP-PH (en la que excluyeron las NP con ntcleos tipo WELS) con otras NP y encon-
traron que no hay diferencia entre las densidades electrénicas de ambos grupos de
NP. Hay que tener precente que las NP con nucleos WELS podrian estar incluidas
en su muestra de control, de ser asi la densidad media de esta muestra de control
estarfa sobrestimada ya que las NP con niicleos WELS presentan un amplio rango
de densidades electronicas (Girard et al. 2007).

6.3.3. Abundancia de iones

La abundancia de los distintos elementos que componen el gas emisor en las NP
de la muestra analizada fue obtenida siguiendo el procedimiento descripto en el
Capitulo 5.4.

Como se sabe, los sucesivos “dragados” (dredge-ups) que experimenta la estrella
en sus etapas evolutivas avanzadas son los responsables de llevar hacia la envoltura
elementos que fueron sintetizados en su interior profundo (Marigo et al. 1998), en
particular N, C y He. Por otro lado, las abundancias de elementos mas pesados tales
como Ne, Ar, Cl y S se mantienen inalteradas, ya que los procesos nucleares que
experimentan estas estrellas poco masivas no alcanzan a sintetizarlos.

Es por esto que las abundancias observadas del Ne, Ar, Cl y S son un reflejo de
las que poseia el medio interestelar en donde se formo¢ la estrella progenitora. Por lo
tanto, un incremento en la abundancia de estos elementos puede ser indicativo de
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Figura 6.6: Distribucion de la densidad electrénica en las NP observadas, obtenida a través del [SII].
Los cuadrados representan a las NP-RH, mientras que los rombos identifican a las NP-PH. Notese
que estas 1iltimas son significativamente mds densas, lo que se aprecia mas claramente en el panel de
la derecha. Donde ademds se incluye el resultado del test KS.

una edad menor de la estrella (como la vida de las estrellas depende esencialmente
de su masa, es de esperar que las progenitoras mas masivas sean mds jovenes), ya
que el medio interestelar se enriquece con elementos pesados (en particular S, Cl
y Ar) producto de las explosiones de supernova de tipo Ia (Pasquali & Perinotto
1993, Woosley & Weaver 1995 y Nomoto et al. 1997). Por otra parte, las abundancias
del He, C y N son indicadores de la masa de la estrella progenitora (Phillips 2003):
cuanto més abundantes son estos elementos, tanto méas masiva es la estrella.

Por su parte, la abundancia del O puede o no ser modificada por los procesos nu-
cleares de la progenitora. De todas maneras, una sobreabundancia de este elemento
indicaria que fue sintetizado en el nticleo de una progenitora masiva o bien que la
progenitora se formé en un medio interestelar enriquecido con O; en ambos casos
esta sobreabundancia estaria indicando un estrella progenitora masiva.

En resumen, un incremento en la abundancia de cualquiera de estos elementos
apunta a una estrella progenitora mas masiva.

Tanto en la Figura 6.9 como en la 6.7 puede verse que la gran mayoria de las NP
analizadas tienen una abundancia de He superior a la solar, como es de esperar (al
Sol atin le quedan unos 10° afios durante los cuales incrementaré su abundancia de
He). La abundancia media de He en las NP-PH es apenas superior a la de las NP-
RH (ver Tabla 6.4), sin embargo como se observa en la Figura 6.7, ambas muestras
pueden ser diferenciadas.

Por otro lado, y a pesar de que hay pocos objetos con determinaciones de abun-
dancia, se desprende de la Tabla 6.4 que sistemdticamente las NP-PH tienen mayores
abundancias tanto de He como de elementos pesados que las NP-RH, en particular
de S, Cl y Ar. Esto ultimo sugiere la tendencia de que las estrellas progenitoras de
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las NP-PH sean maés jévenes que las de las NP-RH.

Puede sorprender el hecho de tener abundancias del Cl y S inferiores a las respec-
tivas abundancias solares. Este es un hecho observacional atn no aclarado, aunque
se sospecha que los ICF (definidos en el Capitulo 5.4) puedan haber sido subestima-
dos. Peimbert et al. (1991) plantearon la hipétesis de que, para tener una abundancia
de O inferior a la solar, la ionizacién haya sido producida por una onda de choque
(shock); esto implicaria una sobreestimacién de la T, y, de esta manera, una subesti-
macion de la abundancia de elementos pesados, en especial el O.

Tabla 6.4: Abundancia media de He y elementos pesados en las NP estudiadas. Las incertezas adop-
tadas corresponden a las desviaciones estdndar. Las abundancias medias de las regiones HII fueron
obtenidas de Dufour (1984) en tanto que la del sol de Grevesse et al. (2007).

12+log(X/H NPRH N NPPH N & Reg HII

He 10,87+£0,36 18 11,06+0,26 31 10,95 11,00
N 8,02+£0,37 6 8,04+037 25 7,78 7,57
@) 8,35£0,53 13 8,57+0,34 33 8,66 8,70
Ne 754+026 8 7,780,226 25 7,84 7,90
S 6,90+0,68 6 7,22+0,70 25 7,14 7,06
Cl 4,77+0,20 3 486039 19 5,50 -
Ar 536+0,28 3 584+£049 11 6,18 6,42

Es de particular interés estudiar mas detalladamente la distribucién de la abun-
dancia del O, ya que este elemento pudo ser medido en la mayoria de nuestras NP.
La Figura 6.7 compara esta distribucién para ambos grupos de NP y puede verse
claramente que son similares, con un muy marcado pico, pero en valores diferentes.
Este es el resultado mas claro derivado de las abundancias, es decir, que la abun-
dancia de las nebulosas NP-RH es menor que la de las NP-PH, lo que sugiere que
las NP-PH tendrian progenitoras mas masivas.

Desafortunadamente no podemos realizar un analisis semejante para la abun-
dancia del N, ya que s6lo en muy pocas NP-RH ésta pudo ser determinada. No
obstante, la Figura 6.8 muestra la distribucién de tal abundancia para las NP-PH,
donde se ve que el pico estd en un valor superior al de la abundancia solar, confir-
mando asi que las progenitoras de las NP-PH serian méds masivas.

Ahora bien, el hecho de que la abundancia de O indique que la progenitora de
las NP-PH son més masivas, mientras que la abundancia del He s6lo indique una
sutil tendencia, puede estar asociado, por un lado, a que no hemos tenido en cuenta
los efectos de la fluorescencia al determinar (He/H). Pero, por otro lado, este hecho
observacional también fue notado por Phillips (2003), quien afirma que tal combi-
nacion es dificil de explicar con los actuales modelos de “dragado” (van den Hoek
& Groenewegen 1997).

Un hecho muy curioso que merece ser destacado es el que se desprende de la
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Figura 6.7: Distribucion de la abundancia total de He y O. Se indica ademds la probabilidad de que

ambas muestras sean iguales, el resultado del test KS.
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Figura 6.8: Distribucion de la abundancia total de N para las NP-PH. No se incluyeron aquellas NP
con latitud galdctica entre —10° y +10° para evitar contaminacion.

Figura 6.9. A primera vista es evidente que los objetos se distribuyen en dos regio-
nes preferenciales del diagrama. La mds poblada es aquella que se encuentra por
debajo de la region (sefialada en dicha figura) de las NP tipo I, y la otra es una corre-
lacién lineal muy marcada, definida preferentemente para objetos con abundancia
de He sub-solar. Este hecho también es evidente en el trabajo de Girard et al. (2007),
aunque estos autores no hacen ningtin comentario al respecto. Sin embargo Dufour

74



6. DATOS Y RESULTADOS Correlaciones con pardmetros nebulares

(1991) observa esta correlacion lineal y menciona que es esperable en aquellas pro-
genitoras que han sufrido un segundo “dragado”. Por lo pronto, en nuestro caso la
gran mayoria de los objetos que siguen esta correlacién son NP-PH, lo cual es una
evidencia adicional de que las progenitoras de las NP-PH tienden a ser mds masivas.
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Figura 6.9: Distribucion de las abundancias del He, O y N de las NP de la muestra. La region
delimitada del diagrama es la correspondiente a las NP de tipo I. Los simbolos representan lo mismo
que en la Figura 6.1; la estrella representa la abundancia solar. Nétese que la mayoria de los objetos
tiene una abundancia de He superior a la solar, como cabe esperar.

Por lo mencionado en el Capitulo 5.5, puede resultar de interés buscar si hay
alguna correlacion entre la abundancia de hidrégeno de las ECNP y los tipos de
Peimbert, especialmente aquellas NP de tipo I, dadas sus excepcionales caracteristi-
cas. Desafortunadamente nuestra muestra cuenta con pocas nebulosas con tipos de
Peimbert determinados, y éstas no muestran ninguna correlacién importante con
la abundancia de hidrégeno de sus estrellas centrales. Por este motivo ampliamos
la muestra con las NP-PH que se listan en AN03, mas aquellas NP del catdlogo de
Acker et al. (1992) cuyas estrellas centrales son ricas en hidrégeno. Como resulta-
do obtuvimos que el porcentaje de NP-RH con que contaba cada uno de los cuatro
grupos de Peimbert es consistente con el de las NP-PH. Por esto se concluye que la
abundancia de hidrégeno en las ECNP no correlaciona con los tipos de Peimbert de
sus respectivas NP.

No obstante, como se ve en la Figura 6.9, hay tres NP que tienen las abundancias
tipicas de NP tipo I: Fg 3, PB 4 y NGC 6337. Las dos ultimas fueron clasificadas
previamente como de tipo Ila y nuestras mediciones confirman que la abundancia
del N es consistente con tal clasificacién; sin embargo, tanto la abundancia N/O
como la He/H hacen pensar que se trata de una NP tipo I. Mas atin, NGC 6337
es una NP muy filamentosa y que ademads tiene una distancia respecto al plano de
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la Galaxia de 30 pc, por lo que creemos que, efectivamente, NGC 6337 es una NP
de tipo I. Hemos clasificado, por lo tanto, dos nuevas NP dentro de los tipos de
Peimbert, Fg 3 y NGC 6337.

6.3.4. Diagramas de diagnoéstico

Por lo mencionado en el Capitulo 5.6 en relacién a los diagramas de diagndstico,
el empleo de éstos resulta de gran utilidad a la hora de discriminar distintos tipos de
objetos nebulares; estos diagramas pueden, por lo tanto, aportar evidencia tendiente
a caracterizar las propiedades de los dos grupos de NP que estamos analizando.

La Figura 6.10 muestra el diagrama de diagnoéstico usual para lineas de emisién
log (Ha/[SII]) vs. log (Ha/[NII]), en el que se evidencia que todas las NP de la
muestra se encuentran en una regién consistente con las NP, como es de esperar, y
en todas ellas predomina la excitacion radiativa. Sin embargo, dos NP con niicleos
ricos en hidrégeno se encuentran en una confusa ubicacién entre los objetos HH y
las regiones HH. Estas son: Te 2022 y G234.2-01.4; ambas nebulosas poseen estrellas
de tipo espectral B temprano en sus nucleos. Desafortunadamente, debido al bajo
brillo superficial de ambas nebulosas, se observaron muy pocas lineas nebulares, lo
que impid6 hacer un anélisis mas detallado.

Por otra parte, de la Figura 6.10 se desprende que ambos grupos de NP ocupan
regiones diferentes, aunque en parte se superponen. Las NP cuyos ntcleos son ricos
en hidrégeno poseen log (Ha/[NII]) < 0,7 (con la excepciéon de NGC 6026 y He 2-
434), en tanto que el 50 % de las NP con ntcleos pobres en hidrégeno supera este
limite. M4s atin, la mayoria de los miembros de este altimo grupo también se ubica
en la region log (Ha/[SII]) > 1,8. Estos dos resultados estdan diciendo que las NP-PH
cuentan con una mayor densidad electrénica y un mayor grado de excitacién que el
resto, y de la Figura 6.10 se deduce que poseen menores dimensiones. Estos tres re-
sultados ya los habfamos mencionado anteriormente, s6lo que ahora los obtenemos
por medio de otros indicadores.

En el segundo diagrama de diagndstico (Figura 6.11) estdn representadas nues-
tras NP en el plano 1(5007)/I(Hp3) vs. 1(4363) /I(Hy). Como se explicé en el Capitu-
lo 5.6, este diagrama es ttil para separar estrellas simbiéticas de las NP; estas tiltimas
ocupan la region A (anteriormente definida) y, efectivamente, se ve que nuestros ob-
jetos se encuentran en dicha regién, con la excepcién de dos: WRAY 17-75 y He 2-90,
que se localizan en la region de las NP jovenes. El ntcleo de He 2-90 esta clasificado
como de tipo espectral [Be], lo que podria ser un indicio de que el fenémeno [Be]
se manifiesta en las primeras etapas evolutivas de las NP. Del segundo objeto se
sabe muy poco, y nuestras observaciones no nos permiten determinar la densidad
ni la abundancia de metales, por lo que poco se puede decir acerca de su estadio
evolutivo; sin embargo, hay que considerarlo como un posible objeto joven.

Lo importante de este segundo diagrama de diagnoéstico es el hecho de que nos
permite, nuevamente, distinguir entre nuestros dos grupos de objetos en estudio.
Claramente de la Figura 6.11 se ve que, si bien en el extremo inferior izquierdo del
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Figura 6.10: Diagrama de diagndstico para las NP de la muestra, los simbolos representan lo mismo
que en la Figura 6.1. Los limites de las dreas ocupadas por las regiones HII, RSN y objetos HH son
los originales de Canté (1984), en tanto que los limites correspondientes a las NP son los de Riesgo
& Ldpez (2006).

diagrama ambos grupos se encuentran mezclados, las NP-RH poseen 1(4363) /1(Hy)
< 0,2. Mas atn, la mayorfa de las NP que superan este limite cuentan con ntcleos
deficientes en hidrégeno (s6lo una NP posee ntcleo rico en H, M 3-4); estos obje-
tos ocupan una regién del diagrama dentro de un acotado rango en I(5007) /1(4363).
Esto nos esta diciendo que la desexcitacion colisional es un mecanismo muy poco
eficiente en las NP con nticleos ricos en hidrégeno; pero este mecanismo es maés rele-
vante en el otro grupo de NP, posiblemente debido a la mayor densidad electrénica
propia de estas nebulosas.

Otros son los diagramas de diagndéstico con los que pueden evaluarse los objetos
de la muestra, en particular aquellos relacionados con la emision infrarroja. Pottasch
et al. (1988) estudiaron los colores IRAS de galaxias, regiones HII, estrellas de tipo
espectral M, estrellas OH/IR y NP, y concluyeron que se puede acotar una regién
del diagrama en la que sélo se encuentren NP; un estudio mas refinado puede verse
en Veen & Habing 1988.

La Figura 6.12 muestra el diagrama color-color para los objetos de nuestra mues-
tra, en el que es notorio el hecho de que todas las NP-PH estdn en la regién corres-
pondiente a las NP, en tanto que més del 50 % de los objetos del otro grupo cae fuera
de la misma. Los limites que se adoptaron para la region ocupada por las NP son
los de Manchado et al. (1989). En particular, cabe destacar que en el drea domina-
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Figura 6.11: Diagrama 1(5007)/I(H3) vs. 1(4363)/I(Hy) para las NP observadas; los simbolos son
los mismos que los de la Figura 6.1. Las dos rectas corresponden a 1(5007)/1(4363) = 13,1 y 27,5,
respectivamente, y definen las tres regiones descriptas en el Capitulo 5.6.

da por regiones HII (a la izquierda de aquella ocupada por las NP) no sorprende
encontrar estos dos objetos: NS 238 y Ap 2-1, pues son considerados como posibles
regiones HII. Pero también la nebulosa Sp 3 se encuentra en esta region, y si bien
de este objeto no se tiene certeza alguna acerca de su naturaleza, claramente posee
caracteristicas especiales.

Hay, por otra parte, otros dos objetos de interés sefialados en la Figura 6.12:
(G294.3-03.4 (tratado en detalle en el Capitulo 7.4) esta en la regién ocupada por es-
trellas tipo M, mientras que He 2-90 muestra colores propios de las estrellas OH/IR,
es decir, manifiesta propiedades caracteristicas de NP jovenes. Claramente la Figu-
ra 6.12 estd diciendo que la emisiéon del polvo en las NP-RH cubre un rango sig-
nificativamente mas amplio que en las NP-PH; sin embargo, no es trivial dar una
explicacion a este hecho, que podria estar asociado al tamafio de los granos de pol-
VO, su composicion quimica, o muy posiblemente a su densidad.

Nuestros objetos también pueden ser analizados en las bandas del infrarrojo cer-
cano. En el plano (H — K) vs. (] — H) nuevamente se puede aislar una region en la
cual sélo se encuentran NP. Esta region fue definida primero por Whitelock (1985)
y, posteriormente, Garcia-Lario et al. (1997) delimitaron cinco regiones en las que se
pueden identificar diferentes tipos de objetos: en particular, la regién V es la ocupa-
da principalmente por NP (aunque también se las encuentra en las otras regiones).

La Figura 6.13 muestra la distribucién de nuestros objetos de programa en el
plano (H — K) vs. (] — H). Los datos fotométricos fueron obtenidos de Ramos-
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Figura 6.12: Diagrama color-color de los flujos IRAS (12, 25 y 60 pm) para los objetos de la muestra;
los simbolos usados son los mismos que en la Figura 6.1. La region ocupada mayormente por las NP
se encuentra demarcada, y ademds se indica la emisién de un cuerpo negro a diferentes temperaturas.

Larios & Phillips (2005), y para aquellos objetos que no se encontraban en esta lista y
cuyo tamafo angular era inferior a 9" se utiliz6 el catdlogo de fuentes puntuales del
2MASS?. De la figura es evidente que las NP-PH se encuentran en su gran mayoria
concentradas en la regién V, en tanto que el 70 % de las NP-RH se distribuyen en la
region L

Aquellas NP que se encuentran apenas por encima del limite superior de la re-
gién V son objetos que estan afectados por enrojecimiento interestelar. Si asumimos
Ep_vy/c = 1,46 (Pottasch et al. 1984) y A,/Ep_y = 3,1, usando la constante de ex-
tincién ¢ obtenida de nuestras mediciones, obtenemos para todos estos casos una
Ay > 1, 1o que hace que estos objetos se desplacen efectivamente a la region V.

Dos casos puntuales merecen una atencién especial, He 2-90 y NGC 6337. La
posicién del primero en el diagrama color-color corresponde a objetos post-AGB
con una importante emisién de polvo caliente, posiblemente asociado a pérdida de
masa. Por su parte, el lugar ocupado por NGC 6337 es muy particular, por lo que
posiblemente haya una determinacién errénea de la magnitud, lo que no sorprende
teniendo en cuenta que se trata de una NP de tamafio angular importante.

Las diferentes fuentes que contribuyen a la emisién infrarroja en estas bandas
son: emision térmica del plasma, continuo estelar, lineas de emisién y emisién tér-

3ht’cp: / /cdsarc. u-strasbg.fr/viz-bin/Cat?Il %2F246
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mica de polvo caliente (T; ~ 1000 K).

Los objetos de la regién V muestran un caracteristico exceso en la banda | con
respecto a la emisién esperada para un plasma a una temperatura electrénica de
10* K; esto se debe a la fuerte presencia del triplete del Hel en 1,083 um. Este exceso
es mds pronunciado en objetos de EC media (que es la que predomina en las NP-
PH); en EC altas este triplete se debilita y cobra importancia la emisién de Hell en
1,162 pum, en tanto que para EC bajas predomina el helio neutro.

Las NP de la region I (notar que el 70 % de las NP-RH estdn en esta region)
muestran colores infrarrojos similares a aquellos de estrellas de secuencia principal
y supergigantes, lo que interpretamos como un importante aporte de la emisiéon
de la estrella central en relacién a la emisiéon del plasma, lo que seguramente se
corresponde con objetos de bajo brillo superficial.
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Figura 6.13: Diagrama color-color en las bandas 2MASS JHKs de las NP de la muestra; los simbolos
usados son los mismos que los de la Figura 6.1. Las cinco regiones que se muestran estdn descriptas
en Garcia-Lario et al. (1997). Notese que el vector enrojecimiento es paralelo a la frontera entre la
regiones Iy V.

Un detalle a tener en cuenta es que aquellas NP que poseen una distribucién pre-
ferencial del polvo (por ejemplo un disco en el caso de las NPB) sufren un alteracién
en la distribucién de energia observada (Monteiro et al. 2004).

Finalmente podemos agregar que se usaron datos de catalogo relativos a la ci-
nemdtica de las NP estudiadas (Acker et al. 1992), temperatura de la estrella central
(Phillips 2003b) y velocidades de expansién (Weinberger 1989), para poder analizar
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el comportamiento de tales pardmetros en ambos grupos de NP. Aunque no hemos
encontrado diferencias significativas, se insintia una sutil tendencia a que los nu-
cleos de las NP-PH sean algo maés calientes. En el caso de las velocidades de expan-
sién, se sabe que éstas son mayores en las NP con ntcleos [WR] (Pefia et al. 2003).
En nuestro caso esto no se pudo confirmar debido a que las WR de nuestra mues-
tra son muy pocas y, ademads, para muchos de los objetos que hemos analizado se
desconoce la velocidad de expansién. Un detalle interesante que no ha sido tenido
en cuanta en trabajos anteriores es el analisis de la velocidad radial. Seleccionamos
de nuestra muestra de objetos aquellos cuyas velocidades radiales fueran superio-
res a 100 km s~ (objetos con esta caracteristicas, pertenecen al halo de la Galaxias
y por ende son objetos de masa reducida), si bien son pocos los que presentaron
esta caracterfstica, encontramos que las dos terceras partes de estos son objetos que
hemos clasificados como NP-PH. Este es un indicio que no favorece la hipétesis de
segregacion de masas.

6.4. Comparacién con otros trabajos
El estudio de Girard et al. (2007) constituye un buen marco de referencia don-

de evaluar nuestros resultados; alli se comparan pardmetros nebulares de NP con
nucleos [WO], [WC] y WELS con el resto de las NP.
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Figura 6.14: Comparacion de la constante de extincién determinada en este trabajo de tesis con la
obtenida por Tylenda et al. (1992). Los simbolos son los mismos que en la Figura 6.1.

Las T, que ellos obtuvieron para sus objetos es inferior para las NP-PH. Este
es un resultado que nosotros hemos corroborado. La abundancia de He encontrada
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por Girard et al. es superior para NP con nticleos WR que para el resto; sin embargo,
al reunir las WR con las WELS, se tiene una distribucién en abundancia que es in-
distinguible de aquella correspondiente a las NP-RH. Este resultado es nuevamente
consistente con lo que nosotros encontramos. Si bien Girard et al. no comparan las
EC entre las NP-PH vy las otras NP, si observan que la distribucién de EC en las
NP-PH tiene un pico en EC = 5, lo que esta de acuerdo con nuestros resultados.

Sin embargo, el andlisis de los diagramas de diagnéstico es diferente del nues-
tro. El més notorio es el log(Ha/[SII]) vs. log (Ha/[NII]), en el cual nosotros vemos
que tanto las NP-PH como las NP-RH ocupan regiones diferentes (aunque se sola-
pen parcialmente), en tanto que Girard et al. no observa ninguna diferencia. Quizas
esto es debido a que dichos autores consideran cuatro grupos de NP (aquellas con
ntcleos WC, WO, WELS y el resto de las NP) y una muestra de pocos objetos (48
NP-PH). Finalmente, los diagramas de diagnoéstico del infrarrojo no los pudimos
comparar ya que Girard et al. (2007) adoptaron criterios diferentes a los nuestros y,
en el caso puntual del infrarrojo cercano, usa una base de datos diferente: DENIS?.

También comparamos nuestras determinaciones de la constante de extincién con
aquellas publicadas por Tylenda et al. (1992), la cual constituye una muy completa
recopilacién. El resultado puede verse en la Figura 6.14, donde se evidencia una
marcada correlacion lineal. Pero también se observa una sistemédtica subestimacion
en nuestras mediciones (la ordenada al origen es de 0,25 aproximadamente), lo que
posiblemente esté asociado a que se adoptaron valores intrinsecos diferentes de los
cocientes de lineas. Por otra parte hay dos objetos para los que se ve una marcada
discrepancia. En el caso de Th 2-A KB94 determinaron una constante de extincion de
1.07 la que estd mas de acuerdo a mi determinacién. En lo que respecta a PC 12, con-
tamos con datos de una muy buen relacién S/N por lo que creemos que el resultado
que obtuvimos es confiable.

4Deep Near Infrared Southern Sky Survey,
http:/ /cdsweb.u-strasbg.fr/DENIS/

82



Capitulo 7

Notas sobre objetos individuales

La intencién de este capitulo es mostrar en detalle el tipo de andlisis que se rea-
liz6 con la mayoria de los objetos observados. Para esto seleccionamos un pequefio
grupo de NP de nuestro propio material de observacién, y que se distinguen por
algunas caracteristicas especiales.

1. Th 2-A: es una NP a la que le hemos descubierto un ntcleo [WO]. En este caso
ponemos énfasis en la delicada labor que constituye la clasificacién espectral.

2. Ap 2-1: es una NP sospechada de ser una regiéon HII ultracompacta, que hemos
observado en diferentes oportunidades. Aqui queremos destacar aspectos del
estudio cinemadtico y de la distribucién espacial de los parametros nebulares.

3. G294.3-03.4: es un objeto muy peculiar que hemos observado en reiteradas
ocasiones y del cual sospechamos que es una estrella simbidtica.

4. DeHt 1: descubrimos que posee una estrella central con tipo espectral tardio,
por lo que necesariamente debe tener un nticleo binario. Por este motivo he-
mos iniciado un plan sistemético de observacién tendiente a obtener una cur-
va de velocidades radiales que ponga en evidencia la presencia de este sistema
binario.

7.1. Th2-A (PN G306.4-00.6)

La nebulosa Th 2-A (AR = 13022M33 95; DEC = —63°21/01”; EQ = 2000.0) tiene
morfologia de tipo anillo (Westerlund et al. 1967), con velocidad radial y de expan-
si6n Vs = —454+ 18 km s~ !y Vexp = 18 km s~! (Meatheringham et al. 1988).
Asumiendo una distancia de 2,07 kpc (Phillips 2004) y un tamafio angular de 27,3"
(Tylenda et al. 2003), estimamos una edad dindmica de 7000 afios, ignorando los
efectos del gradiente de velocidad como asi también las desaceleraciones a lo largo
del tiempo (pese a estas consideraciones, atin hoy las estimaciones de edad median-
te métodos cinematicos es un tema controversial, ver Schonberner et al. 2005). Esto
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7. OBJETOS INDIVIDUALES Th 2-A (PN G306.4-00.6)

indica que Th 2-A es una NP vieja, por lo que, teniendo en cuenta el escenario evolu-
tivo planteado por ANO3 para estrellas deficientes en hidrégeno, es de esperar que
su nucleo sea una [WR] temprana.

e @
Ml il

Figura 7.1: Imagen de la nebulosa planetaria Th 2-A tomada con GEMINI Sur el dia 16 de enero
de 2008; se utilizo el filtro Ha y el “seeing” de la noche fue 0,7". Se indica el tamarfio y la orientacion
de la ranura empleada cuando se la observé desde CASLEQ. La estrella B es la verdadera estrella
central de Th 2-A.

Nuestras primeras observaciones de Th 2-A fueron realizadas el 21 de marzo
de 2006 en CASLEO. La calidad de los datos puede ser corroborada mediante los
cocientes de las lineas [OIII] 5007 /4959 y [NII] 6584 /6548, los que no son sensibles
a las condiciones fisicas reinantes en la nebulosa. La Tabla 7.1 muestra que ambos
cocientes estdn muy préximos a los esperados para ambas lineas, ver Capitulo 4.1.
Los flujos de las lineas, mostrados en la Tabla 7.1, pueden ser comparados con las
mediciones de Kingsburgh & Barlow (1994, de aqui en adelante KB94); ambas me-
diciones correlacionan bastante bien (dentro de un 25 %), excepto la linea Hel 6678,
quizas por su debilidad (ver Fig. 7.2).

El flujo observado de las lineas de emision estd en la Tabla 7.1, mientras que los
resultados obtenidos para el plasma nebular estdn indicados en la Tabla 7.2.

La estrella central de Th 2-A (objeto A en la Fig. 7.1) fue descripta por Kerber et
al. (2003) por ser la estrella que se encontraba en un bien definido centro fotométri-
co. Ciardullo et al. (1999), mediante observaciones con el Telescopio Hubble (HST),
determiné una magnitud V = 17,08 y un color (V — I) = 0,71. Nosotros, a través
de las imdgenes HST-WFPC2 obtenidas de la base de datos del MAST!, notamos
que la estrella B parecia estar mds centrada que la A. Més aun, realizamos una fo-
tometria preliminar en las imagenes HST y determinamos que la estrella B es mas
azul que la A. Por otro lado, no hemos encontrado en la literatura ningtn estudio
espectroscopico de la estrella central de Th 2-A.

I Multimission Archive at the Space Telescope Science Institute.
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7. OBJETOS INDIVIDUALES Th 2-A (PN G306.4-00.6)
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Figura 7.2: Comparacion de la intensidad de las lineas de emisién medidas en este trabajo (usando el
espectro de CASLEQO) con aquellas medidas por KB94.

La compafiera visual de la estrella A (ver Fig. 7.1) estd a una distancia angular
de 1,4”, por lo que ambas estrellas entraron en la ranura de 3" utilizada en CAS-
LEO. Para discernir cudl de las dos estrellas era efectivamente la estrella central de
Th 2-A observamos ambas estrellas con el Gemini Multi-Object Spectrograph (GMOS)
en Gemini Sur, Chile (propuesta GS-2007B-Q-251); la ranura de 0,5” se orient6 apro-
piadamente para obtener los espectros de las estrellas A y B al mismo tiempo. Se
us6 una red de 600 | mm~! con una dispersién de 0,45 A px~! y se cubri6 el rango
espectral 3630-6440A.

Por otro lado, N. Morrel nos proveyé de un espectro adicional obtenido con el
telescopio Baade Magellan de 6,5 m de Las Campanas, Chile. Este espectro cubre el
rango 3800-6610 y 6700-9430A, con una dispersion de 1,2y 1,3 A px~! respectiva-
mente.

Nuestros espectros de la estrella central de Th 2-A (estrella B en la Fig. 7.1) mues-
tran lineas de emisién anchas e intensas de CIV y OV], tipicas de estrellas WR, lo que
confirma que la estrella B es efectivamente la estrella central de Th 2-A. La totalidad
de las lineas de emision identificadas en nuestro espectro estdn en la Tabla 7.3, aun-
que algunas de las mds débiles no pudieron ser medidas. La base de datos utilizada
para la identificacién de las lineas de emisién fue NIST? (Ralchenko et al. 2007). En
especial notamos tres lineas de emision que identificamos como OVI 3822, OVI 5290
y CIV 5440, caracteristicas de estrellas WO. El espectro es similar al de otras ECNP
con nicleo [WO] (AN03), como por ejemplo PN G324.0+03.5 y PN G011.9+04.2.

Si bien los iones que se identificaron son los que usualmente se asocian a estas
lineas de emisién en estrellas [WR], otros autores (Werner el at. 2007) proponen que
otros serian los iones responsables de determinadas lineas como, por ejemplo, la
emisién en 6067A (que se suele asociar a los iones OVIII/OVII), tendria al ion del

2National Institute of Standards and Technology, http://physics.nist.gov/PhysRefData/.
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7. OBJETOS INDIVIDUALES Th 2-A (PN G306.4-00.6)

Tabla 7.1: Flujos medidos de las lineas de emision nebular (F,) normalizados a Fyg =100 (corregidos
por extincién). Datos obtenidos con el espectro de CASLEO.

Identificacién F, Identificacion F)
3727% [OII] 135,2 5007 [OIII] 1562,7
3869 [Nelll] 216,0 5876 Hel 6,9
3968 [Nelll] + He 88,1 6548 [NII] 30,7
4101 NIII + Hé 19,9 6563 Ha 291,6
4340 Hy 41,0 6584 [NII] 81,9
4363 [OIIT] 13,3 6678 Hel 4,3
4686 Hell 40,2 6717 [SI] 6,7
4861 Hp3 100,0 6731 [SII] 74
4959 [OIII] 533,1

“Linea contaminada por H13 y H14.

Tabla 7.2: Diagndstico del plasma nebular de Th 2-A con datos de CASLEO. Comparacién entre
nuestro trabajo y KB94.

Parametros Esta Tesis KB94
c(HB) 0,72 1,07
N,(SII) (cm~3) 900 1220
T,(OIII) (K) 9900 12500
EC 6,5 -
Net*/HT 1,5x107* 8,7 x107°
Oott/H* 6,0 x 107* 2,9 x10*
Het /HT 0,045 0,0496
Het* /HT 0,042 0,0425

NeVIII como su verdadero origen.

En la Fig. 7.3 se muestra el espectro de Las Campanas de la estrella central de
Th 2-A, en el que se sefialan las lineas mas importantes. Llevamos a cabo una cla-
sificacion cualitativa de esta estrella siguiendo el criterio propuesto por ANO3, el
cual se basa en cocientes de lineas de emision desenrojecidas y el FWHM. Este cri-
terio revel6 que la estrella en cuestion seria una [WO3]; sin embargo, el FWHM de
CIV 5806 es muy elevado, comparable a una [WO4]pec, razén por la cual propo-
nemos un tipo espectral [WO3]pec para la estrella central de Th 2-A. Finalmente, la
temperatura superficial de la estrella central fue estimada por Preite-Martinez (1989)
en 1,57 x 10° K, la cual es consistente con la obtenida por ANO3 para una muestra
de cuatro estrellas [WO3].
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7. OBJETOS INDIVIDUALES Th 2-A (PN G306.4-00.6)

Tabla 7.3: Lineas de emision identificadas en el espectro de Las Campanas de la estrella central de
la NP Th 2-A en el rango espectral 3520-9430 A. La primera columna muestra las longitudes de
onda medidas del baricentro de la linea; cuando no fue posible separar dos lineas muy proximas se
utilizé el baricentro del par. Las marcas “:” y “n.m.” se refieren a incerteza en la medicion y valores
no medidos, respectivamente.

Linea Ton Transicién FWHM W,

A A A

3822 OVI 3811,34 (3p 2P — 3s 285) 80 580

4118 oV 4119-78 3p' 3D — 3¢’ 3PY), 31 67
ov 4120-59 (34’ 3P° — 3p’ 35)

4222 CIvV? 4219 (8p 2P — 65 25) 58 22

4342  Hell,CIV 4339 (10 — 4), (20 — 8) 40 20

4515 oVvI 4499 (10 — 8), 101 44
oV 4521 (9 — 7),4523 3d" 1p° — 3p' D)

4674 C1v 4658 (6 — 5), 4685 (8 — 6), 66 385
Hell 4686 (4 — 3)

4856  Hell, CIV 4859 (8 — 4),4859 (16 — 8) 50 9

5101 ov? 5114 3p 'P — 35 15) 9 71

5287 OVI 5290 (8 — 7) 54 33

5413  CIV,Hell 5411 (14 — 8),5411 (7 — 4) 88 59

5468 CIv 5470 (10 — 7) 66 19

5590 oV 5590 (3d 3D — 3p 3PY) 92 82

5803 CIv 5801, 12 (3p 2P% — 3s 25) 86 190

6067 O VIII 6068 (10 — 9), 6064 (13 — 11), 70 14
o VIl 6085 (12 — 10)

6197 oVI 6200 (11 — 9,13 — 11) 71 12

6383: OoTI? 6381 (3p *P — 3s 2D) nm.

6436: He II 6406 (15 — 5), n.m.
ov 6460, 6466 (3d' — 3p')

6555 He II 6560 (6 — 4), 79 63
CIvV 6560 (12 — 8)

7060 CIv 7062 (9 — 7) 88 44

7567: ? n.m.

7725 CIV 7726 (7 — 6), 7736 (11 — 8), 95 158
O VI 7717 (9 — 8)

8844 ? n.m.

9111: O1I? 9116 (3d 3FY — 4p 3D) n.m.

7.1.1. Conclusiones

Presentamos por primera vez el espectro 6ptico de la ECNP Th 2-A y confirma-
mos que su estrella central es la B y no la A como se suponia (ambas se muestran
en la Fig. 7.1). Considerando el criterio de ANO3 para la clasificacién de ECNP, pro-
ponemos para esta estrella un tipo espectral [WO3]pec, que es consistente con lo
siguiente.

= De acuerdo a Girard et al. (2007), los parametros nebulares que hemos deter-
minado (baja densidad electrénica, alta temperatura electrénica y alta clase de
excitacién) son los apropiados para una estrella [WO.

» Laedad dindmica de la nebulosa indica que se trataria de una NP vieja, hecho
que esta de acuerdo con el escenario evolutivo:
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Th 2-A (PN G306.4-00.6)
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Figura 7.3: Espectro optico de la estrella central de Th 2-A tomado en diciembre de 2007 en Las Cam-
panas. Las lineas de emisién nebulares mds intensas fueron truncadas (sefialadas con X). Nétese lo
intensas y anchas que son las lineas de emision estelar.

postAGB — [WC11] a [WC4] — [WO4] a [WO1] — Pg 1159

= Este espectro de [WO] temprana es compatible con la muy alta temperatura
superficial determinada por Preite-Martinez et al. (1989).

Cabe destacar, finalmente, la importancia de realizar observaciones en diferentes
épocas, lo cual ayudaria a determinar la posible binaridad de esta estrella. Parale-
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7. OBJETOS INDIVIDUALES Ap 2-1 (PN G035.1-00.7)

lamente se deberia aplicar un modelo de atmoésfera estelar que permita obtener el
resto de los pardmetros estelares.

7.2. Ap 2-1 (PN G035.1-00.7)

La nebulosa Ap 2-1 es un objeto que se encuentra en el disco galactico y en direc-

cidn al centro de la Galaxia; sus coordenadas ecuatoriales son: AR = 18h58m10,55;
DEC = 401°36'57,5”; EQ = 2000.0. Fue descubierta por Apriamasvili en 1962 y estd
sospechada de ser una regiéon HII compacta (Glushkov et al. 1975, Acker et al. 1987,
Zijlstra et al. 1989 y Soker 1997); a pesar de esto, en la literatura no se encuentran
estudios detallados de este objeto. La apariencia general de Ap 2-1 es la de una
elipse elongada segiin un dngulo de posicién de 138°, con una conspicua estrella
central de magnitudes: B = 16,96 £ 0,25y V = 15,16 + 0,25 (Tylenda et al. 1991);
por otra parte también se ha reportado la presencia de un halo (Jewitt et al. 1986).
La nebulosa ha sido observada en radio en las frecuencias de 2,7; 5,0; 8,1y 14,7 GHz
(Cahn & Rubin 1974, Milne & Aller 1982, Zhang 1995, entre otros), encontrandose
flujos relativamente altos comparados con los que se esperaria para una nebulosa
planetaria. Hemos estudiado esta nebulosa con el fin de aportar datos que permitan
definir su naturaleza fisica (regién HII o NP) y obtener informacién acerca de las
condiciones fisicas del gas emisor como asi también de su cinemética.

/230704
22.07-04

10-08-07

Figura 7.4: Imagen de Ap 2-1 obtenida del relevamiento DSS2 (”Digital Sky Survey”) en la banda
roja, donde se indican los dngulos de posicién de la ranura de los distintos espectros tomados en
CASLEO. La linea de trazos indica que se usé la red de 300 [ mm 1.

Se tomaron tres espectros de ranura larga con las redes de 1200 lmm ™! y 300 I mm !
los dias 22 y 23 de julio de 2004 y 10 de agosto de 2007. Los angulos de posicién de
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7. OBJETOS INDIVIDUALES Ap 2-1 (PN G035.1-00.7)

la ranura fueron 135° y 45° (Fig. 7.4), coincidentes con los ejes mayor y menor del
objeto.

La red de 1200 Il mm~! permitié obtener una precision razonable en la determina-
ciéon de la velocidad radial y la de expansion. Por su parte, la red de 300 contribuy6
a la determinacion de las condiciones fisicas del gas emisor como asi también el tipo
espectral de la estrella ionizante.

Presentamos por primera vez la velocidad radial del objeto, Vi; = 15+ 16 kms™!
y Visg = 31 £16 km s~1, referidas a los sistemas heliocéntrico y estdndar local
(LSR) respectivamente; para el calculo de la velocidad radial se utiliz6 la linea Hox
(usamos 6562,77A para Ha en el vacio), ya que es la més intensa; para la determina-
cién de las incertezas se utilizé la expresion de Keel (1996).

1.00 — —

0.80 — —

0.60 — —

Intencidad relativa

0.40 — —

0.20 — —

0.00 T | T | T | T | T | T

6500 550 i BG40 6700 6750 00
Longitud de onda

Figura 7.5: Espectro de la nebulosa Ap 2-1 tomado con la red de 1200 | mm =" en el dngulo de posicién
45°.

Para poder tener una estima de la velocidad de expansién de la nebulosa recu-
rrimos a un modelo empleado por Sabbadin et al. (1984) y descrito en la Seccién ??,
obteniéndose como resultado V,y, = 37 km s~1

Se ve que el objeto esta afectado de una fuerte extincién (ver Tabla B.1), la cual
posiblemente se deba al polvo propio del objeto. Por otro lado, la NP tiene una muy
baja EC (no se ven las lineas del [OIIl]) y una densidad electrénica relativamente
baja: 600 cm~3. En lo que respecta a la estrella central, es poco lo que se puede
decir, a pesar de que se tiene una buena sefial del continuo estelar; éste no muestra
ninguna linea de emisién ni de absorcién por lo que la estrella fue clasificada como
de tipo espectral continuo (ver Fig. 7.6).
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Figura 7.6: Espectro de la nebulosa planetaria Ap 2-1 tomado con la red de 300 | mm~". Nétese la
notable ausencia de lineas de emision nebular y la importante extincion interestelar, reflejada no sélo
en la intensidad relativa entre Hox y Hf3 sino también en la profundidad de las lineas interestelares
5780, 5893 y 6283A.

Usamos los cocientes de las lineas del [SII], 6717 y 6731A para determinar la
densidad electrénica de la nebulosa (Fig. 7.7). La incerteza en el flujo de las lineas
se obtuvo teniendo en cuenta el ruido del continuo en la cercania de la linea de
emision correspondiente; mientras que para determinar el error en el cociente de
los flujos se propagaron los errores. Es notorio el incremento de densidad hacia el
centro de la nebulosa, ésta va de 0,6 + 10°> cm 3 en las regiones mas externas a
1,0 + 10® cm 2 hacia el interior del objeto, lo que es una caracteristica de las regiones
HII compactas. Este incremento de la densidad electrénica hacia el centro habia sido
notado previamente por Jewitt et al. (1986).

El cociente del flujo de Ha y la suma de las lineas del nitrégenos [NII], 6548 y
6584A, de acuerdo a nuestras mediciones (ver Fig. 6.10), son consistentes con los de
una NP. No obstante existen otras caracteristicas que hacen sospechar de su natura-
leza: el flujo del objeto en 5 GHz (320 mJy, medido por Zhang en 1995) es significa-
tivamente superior al medio de las NP: el 92 % de las NP tienen un flujo inferior a
300 m]y, mientras que las regiones HII poseen un flujo medio de 1 Jy.

La densidad electrénica es creciente hacia el centro del objeto, lo que es caracte-
ristico de las regiones HII compactas; sin embargo, la morfologia de éstas es irregu-
lar, mientras que la morfologia de Ap 2-1 presenta una estructura tipo cdscara como
puede verse en la Fig. 7.4.

Finalmente los cocientes de los flujos IRAS:
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7. OBJETOS INDIVIDUALES DeHt 1 (PN G228.2-22.1)
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Figura 7.7: Variacion del indicador de densidad electrénica 1(6717) / 1(6731) con la posicién a lo
largo de la nebulosa (con la ranura en un dngulo de posicion de 45°). Los puntos correspondientes a
la region central estdn afectados de una gran incerteza (debido a la presencia de la estrella central),
por lo que fueron removidos.

log(F,(100um)/F,(25um)) = 1,18 y log(F, (60um)/F,(25um)) = 0,88

muestran que Ap 2-1 se encuentra en la regién dominada por las regiones HII (Jour-
dain et al. 1990).

Ninguna de estas evidencias es concluyente para asegurar la naturaleza de Ap 2-
1, por lo que es necesario obtener mds informacién (no solo espectroscépica) de la
nebulosa, de manera de tener informacién més detallada de los parametros fisicos.

7.3. DeHt1 (PN G228.2-22.1)

Este objeto de bajo brillo superficial fue descubierto por Dengel et al. (1980).
Cuenta con un didmetro 6ptico de 132" y su morfologia presenta anillos brillantes
al NO y SE del ntcleo (que podrian marcar la localizacion del plano orbital del
posible ntcleo binario). Por otra parte, hay evidencia de interaccién con el medio
interestelar, ya que la estrella central aparece descentrada (Bond & Livio 1990). La
distancia se estima inferior a 2,07 kpc (Kaler et al. 1990).

En el espectro de la nebulosa s6lo se observan las lineas del [OIII] en 5007 y Hx
(Kaler et al. 1990). El espectro de la estrella central fue clasificado como tipo K (Bond
et al. 1989), se observan las lineas H y K del Call en emision, y las observaciones del
IUE? revelan un continuo caliente. Se sugiere que se trata de una binaria cerrada.

3The International Ultraviolet Explorer,
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7. OBJETOS INDIVIDUALES G294.3-03.4

Livio (1993) reporta variaciones fotométricas de 3,3 o 6,6 dias que podrian ser el
periodo de rotacién de la estrella fria. Sin embargo, Afsar & Bond (2005) realizan
observaciones espectroscopicas y concluyen que hay muy pocas probabilidades de
que esta estrella sea variable en velocidad radial.

Hemos observado este objeto desde CASLEO por tres noches consecutivas con
dispersion cruzada en diciembre de 2007, y durante cinco noches seguidas en di-
ciembre de 2008 con la red de 600 1 mm ™! con el objetivo de determinar los pardme-
tros orbitales. Estos espectros atin no hay sido analizados. En nuestro espectro con
la red de 300 1 mm~! (Fig. 7.8) observamos las lineas interestelares en 5780 (ancho
equivalente: 1.1A4) y 5893 (2,3A). Teniendo en cuenta el importante ancho equivalen-
te de la linea 5893 y la latitud galactica de la nebulosa, es seguro concluir que este
objeto se encuentra a una gran distancia. Clasificamos la estrella central como tardia,
podria ser una K4V o una KO0-2III, por comparacién con librerfas de espectros. Pero
sin lugar a dudas lo més destacado del espectro es una fuerte emision estelar en H
(la cual no habia sido reportada anteriormente), lo que lleva a pensar que se trata de
un muy buen candidato a una estrella binaria interactuante. Mds atin, da la impre-
sion de que la linea estd desdoblada (Fig. 7.9). De la emisién nebular no pudimos
obtener sefial.
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Figura 7.8: Espectro de la estrella central de la nebulosa DeHt 1. Nétese la fuerte emision estelar en
Ha.

74. G294.3-03.4

Se trata de una estrella relativamente brillante (V = 11,4) con una nebulosa en
forma de arco al oeste, la cual es visible claramente en imagenes con filtro He, y
que presumiblemente se encuentre asociada a la estrella. Es muy poco lo que hay
publicado sobre este objeto, y no se encontraron espectros 6pticos de la estrella ni

http://certificate.ulo.ucl.ac.uk/modules/year_one/iue/instrument.html.
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Figura 7.9: Perfil de la linea estelar Ha. Espectro echelle de CASLEO, con resolucion de ~0,2 A px~'.

de la nebulosa. Otros nombres con que se lo conoce son Hen 3-658, WRAY 15-811 y
CGCS 3033.

El objeto fue incluido en el primer listado del catdlogo MASH (Parker et al. 2006)
como una posible NP, y por este motivo lo incluimos en nuestra muestra. No obs-
tante, habia sido clasificado previamente como una estrella de carbén (Alksnis et
al. 2001) mediante espectros en el cercano y lejano infrarrojo. Fue descartado como
objeto Herbig Ae/Be (Thé et al. 1994) y como remanente de supernova (Duncan et
al. 1997).

Hemos tomado espectros de baja dispersion de este objeto peculiar en reitera-
das ocasiones. El espectro consiste de un continuo de estrella tardia con las lineas de
emision de la serie de Balmer (Fig. 7.10). La nebulosa posee una densidad electrénica
y una clase de excitacion muy baja (Fig. 7.11). Si bien en el diagrama de diagndstico
en el optico (Fig. 6.10) ocupa una posicién compatible con las NP, en el correspon-
diente al lejano infrarrojo (Fig. 6.12), se encuentra en una posicién compatible a la
de las estrellas OH/IR.
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Figura 7.10: Espectro de la estrella central de G294.3-04.4. Nétese la fuerte emision en Hx, Hf3 y
Hy.
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Figura 7.11: Espectro de la nebulosa asociada a G294.3-04.4. Nétese la baja excitacion y lo intensa
de las lineas del [NII] en 6548 y 6584A. De las lineas del [SII] se insiniia ademds una baja densidad
electrénica.

Pero sobre todo queremos destacar, en nuestras observaciones, el sorprendente
cambio que sufrieron las intensidades relativas de las lineas de emisién Hx y H3 de
la estrella. En los espectros tomados el 12 de abril y el 3 de julio de 2007 se ve que
Ha/Hp = 34, en tanto que en los espectros tomados los dias 25, 28 y 29 de mayo
de 2008 se observa que Ha/Hf3 = 8,6. Es decir, que en el lapso de un afio el cociente
de lineas se redujo a un 25 %.

Es dificil proponer una explicacién a este fenémeno; sin embargo, si suponemos
que se trata de una estrella simbidtica, entonces es posible que estas variaciones se
deban a la presencia de una nube de polvo que estd orbitando el sistema. Con los
espectros que tenemos no es posible afirmar la naturaleza de este objeto, por lo que
esperamos contar en el futuro con espectros en el infrarrojo cercano que aporten
evidencia en algtn sentido.
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Capitulo 8

Conclusiones y discusion

8.1. Resultados generales

La presente investigacion puso de manifiesto la complejidad de la naturaleza de
las nebulosas planetarias (NP) asi como de los diversos aspectos que se necesitan
tener en cuenta al realizar estudios estadisticos de las mismas.

Hemos podido concluir que los dos grupos de nebulosas analizados, aquél cons-
tituido por las NP cuyos ntcleos (es decir, estrellas centrales) son ricos en hidrégeno
(NP-RH), y aquél con nticleos deficientes en hidrégeno (NP-PH), corresponden a ob-
jetos diferentes, aunque no se pudo encontrar un indicador que logre diferenciarlos
sin ambigiiedad. Sin embargo, creemos que tales diferencias estan necesariamente
ligadas a las caracteristicas de sus estrellas progenitoras. La Tabla 8.1 muestra un
resumen de los resultados obtenidos, a través del test KS, al comparar los diferentes
indicadores para ambas muestras.

Tabla 8.1: Probabilidad porcentual de que las distribuciones de los diferentes indicadores, en ambas
muestras, sean iguales. Donde 0 es el tamafio angular y b la latitud galdctica.

N. 0 EC |b| He/H O/H
KS 134 02 09 106 82 114

Como se vio en la Seccién 6.3, hemos encontrado diferencias entre las NP-PH y
las NP-RH tales como, por ejemplo, que en todos los diagramas de diagnéstico ana-
lizados ambos grupos se encuentran en regiones diferentes, aunque a veces super-
puestas parcialmente. Sin embargo, las diferencias mds concretas que encontramos
fueron, en primer lugar, que las NP-PH se encuentran mas préximas al plano de la
Galaxia, tienen una mayor clase de excitacion y una mayor abundancia de O (y, en
general, de los demads elementos observados), que las NP-RH: estos indicadores nos
dicen que las estrellas progenitoras de las NP-PH son mdas masivas que las del otro

grupo.
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En segundo lugar, también encontramos que las NP-PH tienen dimensiones an-
gulares menores y mayores densidades electrénicas que las NP-RH: ambos indica-
dores sugieren que las envolturas gaseosas de las NP-PH son mads jévenes que las
de las NP-RH. Interpretamos que la juventud de la envoltura gaseosa de las NP-PH
estd asociada a una masa nebular menor; si la estrella central de la NP expulsa poca
materia al medio interestelar, ésta rdpidamente se diluye y, en consecuencia, dismi-
nuye su brillo superficial, por lo que la nebulosa solamente es visible en su etapa de
juventud.

De nuestro trabajo se puede concluir que las NP-PH provienen de progenitoras
mas masivas, y que expulsan una envoltura gaseosa poco masiva comparada con las
NP-RH. No obstante, éste parece ser un resultado contradictorio, pues las estrellas
mads masivas liberan una envoltura también mds masiva (Boffi & Stanghellini 1994).
Una explicacion para esta paradoja puede residir en la hipétesis del “segundo esta-
llido” o “fogonazo tardio del helio” o fenémeno born-again, que fuera explicado en
el Capitulo 2. Sintéticamente, esta hipotesis propone que la ausencia de hidrégeno
en las atmosferas de las estrellas centrales de NP-PH se debe a que estas estrellas
han experimentado una segunda expulsién de materia (liberando al medio interes-
telar el remanente de hidrégeno de su atmésfera), dejando al descubierto capas mas
internas en las que predominan el helio y el oxigeno.

Queremos llamar la atencién, en primer lugar, al hecho particular de que en
nuestro trabajo no hicimos uso, en ningtin momento, de la distancia a la que se en-
cuentra cada objeto. Este es un dato a destacar, ya que para las NP tal parametro estd
afectado de una gran incerteza. En segundo lugar, queremos también sefialar que el
resultado que hemos obtenido acerca de la distribucién de la EC (ver Seccién 5.3)
es original y aporta una importante evidencia que ayuda a discriminar entre ambos
grupos de nebulosas, las NP-PH y las NP-RH.

Para enmarcar el problema, debemos mencionar que actualmente se consideran
tres posibles escenarios que pueden explicar la ausencia de hidrégeno en la atmds-
fera de una importante fraccién de estrellas centrales de NP-PH. Dichos escenarios
son:

1. Un proceso de pérdida intensa y continua de masa por parte de la estrella
después de la fase de gigante asintética, que agota todo el hidrégeno de la
atmosfera, proceso que continuaria hasta que la atmoésfera tenga una abun-
dancia de helio comparable a la del carbono. Sin embargo, llegada esta etapa,
la luminosidad que se requeriria para mantener los intensos vientos estelares
determinados en las [WR] (107 M, afio!) se estima superior a la observada
(Goérny & Tylenda 2000).

2. Un pulso térmico tardio, planteado inicialmente por Iben et al. (1983). Este
escenario inevitablemente implica que las NP-PH deberian estar en el interior
de una envoltura gaseosa mads vieja y tenue, lo que, de acuerdo a Gérny &
Tylenda (2000), no es lo que se observa.
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3. La tercera posibilidad fue planteada por Tylenda & Gorny (1993), y requiere la
presencia en el ntcleo de la NP de un sistema binario. Desafortunadamente,
hasta el momento no se conocen estrellas [WR] o PG 1159 que formen parte de
sistemas binarios.

Si bien atdn no existe una clara tendencia en favor de alguna de estas teorias, la
hipétesis de un pulso térmico tardio es la que cuenta con menores contradicciones
desde el punto de vista observacional. El modelo born-again planteado por Iben et al.
(1983) fue para una estrella de 0,6 M, que corresponde aproximadamente a una es-
trella progenitora de 3 M. En este modelo transcurren 19.000 afios desde que la NP
empez0 a brillar hasta que ocurre el pulso térmico tardio; este tiempo es comparable
a la vida media de las envolturas gaseosas de las NP. Aquellos objetos de los que se
tiene una fuerte evidencia de que han sufrido un episodio de estas caracteristicas
(A 78, A 30 y el objeto Sakurai) corresponden a NP de muy bajo brillo superficial
y gran tamafio angular, es decir objetos viejos. Y esta es la evidencia observacional
mas sélida.

Si aceptamos que el mecanismo responsable de la ausencia de hidrégeno en las
NP-PH es un pulso térmico tardio, y conforme a nuestra conclusioén de que las NP-
PH serian el resultado de estrellas progenitoras con masas superiores a las de las
NP-RH, debemos concluir también que el pulso ocurre entonces en las estrellas més
masivas, dentro del rango de masas estelares que pueden engendrar una NP. Esta
hipétesis también fue sugerida por Gérny & Tylenda (2000). Sin embargo, en este
punto surge la pregunta de si: dada la poblaciéon observada de NP, hay suficientes
potenciales estrellas progenitoras.

Para que la hipétesis del segundo estallido concuerde con nuestros resultados se
deberia cumplir que las estrellas que experimenten este episodio sean mds masivasy
que, ademads, la materia liberada en este segundo evento sea inferior a la del primero.

Para producir una segunda expulsiéon de materia se requiere contar con energia
suficiente y, en este caso, las estrellas que tienen més chances son aquellas mas ma-
sivas. Por otra parte, es de esperar que esta segunda expulsién efectivamente libere
menos masa que la primera, porque la estrella ya pasé por una fase de supergigante
y experiment6 una serie de pulsos térmicos con la consiguiente pérdida de masa;
ademds, aqui la materia liberada interacttia con el medio interestelar, comprimién-
dolo y contribuyendo asi a aumentar el brillo superficial de la nebulosa. Pero cuando
ocurre la segunda expulsién la estrella ya es mas compacta, por lo que deberia ser
mas dificil desprender parte de su atmoésfera; aqui, la materia expulsada encuentra
una menor resistencia del medio interestelar, lo que permite una rdpida dilucién del
gas y una abrupta disminucién del brillo superficial.

Mas concretamente, la masa estelar minima para que ocurra un born-again es, en
principio, la masa minima para que una estrella entre en la fase de los pulsos tér-
micos. Eso depende de la metalicidad y ademads de la tasas de pérdida de masa que
tiene la estrella en las etapas de RGB y AGB, que no son bien conocidas. El modelo
de Iben et al. (1983) no menciona que se necesite un masa minima para desencadenar
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un born-again. Por lo pronto, en modelos actuales (Miller Bertolami & Althaus 2007),
la masa minima que se incluye es de 1 M. Estrellas con masas iniciales inferiores
a 1 Mg (el limite exacto depende de la metalicidad) pierden demasiada masa en las
etapas de RGB y AGB, y no llegan a la fase de pulsos térmicos y, por lo tanto, no
pueden desencadenar un born-again. Por otra parte, no todas las estrellas con masas
superiores a una masa solar tienen que experimentar un born-again: una estimacién
un tanto antigua supone que s6lo un ~15 % de las estrellas post-AGB experimentan
un pulso térmico luego de abandonar la AGB. Un trabajo muy completo en donde
se puede examinar en profundidad esta hipétesis es el de Iben (1995). La frecuencia
de objetos que sufren un born-again es tratada en Iben (1984), mientras que dos tra-
bajos actuales donde se estudian los tipos de born-again y se explica el proceso son
Blocker (2003) y Herwig (2001).

En lo que respecta a la masa expulsada durante el pulso térmico no es mucho lo
que se sabe. Durante la etapa RGB+AGB (incluyendo la fase de los pulsos térmicos)
la estrella pierde casi toda su masa. Por ejemplo, un estrella de 6 M, pierde unas
5 Mg y una estrella de 1 My, pierde unas 0,5 Mg. Por el contrario, como dijimos
antes, durante el born-again la estrella ya no tiene practicamente envoltura y la masa
que se expulsa es mucho menor. Un trabajo interesante desde el punto de vista ob-
servacional es el de van Hoof et al. (2007), quienes estiman que la masa liberada en
un evento born-again esté entre 10~% y 1072 M.

Puede verse entonces que el modelado de un escenario de born-again cuenta atin
con varios interrogantes y supuestos; sin embargo, queda claro que las estrellas con
chances de experimentar un pulso térmico tardio serian las mas masivas. Aunque la
masa liberada en esta segunda expulsion parece ser demasiado pequefia comparada
con aquella de las NP-PH.

Ahora bien, se podria pensar que la muestra de NP-RH estd afectada de un efecto
de seleccién tendiente a favorecer a aquellas NP con estrellas centrales brillantes y /o
con una débil envoltura, ya que en estos casos se distinguen facilmente las lineas del
hidrégeno en el continuo estelar; esto implica seleccionar estrellas de evolucién més
bien “lenta”, es decir, poco masivas (Gorny & Stasinska 1995). Sin embargo, nues-
tra muestra de objetos incluye NP que no han sido clasificadas previamente. Como
NP-RH con las caracteristicas citadas seguramente fueron, en gran medida, ya cla-
sificadas, este posible efecto de seleccion no deberia afectar en forma significativa
nuestra muestra.

En la literatura consultada, las opiniones acerca de si la masa de las estrellas
progenitoras de las NP-PH es superior a la de las NP-RH estan divididas. Tylenda
& Gorny (1993), utilizando diagramas que involucran la temperatura de Zanstra con
algunas propiedades nebulares, encuentran que las NP-PH serian mas masivas. Sin
embargo advierten que los procesos nucleares que acttian en las NP-PH podrian ser
diferentes a los de las NP-RH, lo que alteraria la distribucién de los objetos en estos
diagramas.

Stanghellini (1996) observa que las NP-RH poseen luminosidades, temperaturas
efectivas y abundancias de helio inferiores a las de las NP-PH, lo que se refleja en
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una segregacion de masas entre los dos grupos de objetos que estiman en inferior
a 0,6 M@.

Como se mencioné en el Capitulo 6.3, hemos encontrado evidencia de estrellas
que pasaron por un “segundo dragado”, y todas ellas son NP-PH. El “primer dra-
gado” ocurre en todas las estrellas que alcanzan la fase de gigante roja, mientras que
el “segundo dragado” ocurre sélo en estrellas méds masivas (Iben & Renzini 1983),
por lo que ésta es una evidencia més de que las NP-PH provienen de estrellas pro-
genitoras mas masivas.

Como contrapartida, otras evidencias indicarian que no existe una correlaciéon
entre la masa de la progenitora y la abundancia de hidrégeno en sus atmdsferas.
Gorny et al. (1994) y Gorny (2001) concluyen, contrariamente a nuestros resultados,
que no hay diferencias en las abundancias de los elementos entre las NP con ntcleo
[WR] y el resto de las NP (hay que tener en cuenta que sélo se consideraron NP con
nucleos [WR]). Por consiguiente, ambos grupos de objetos no deberian diferenciarse
en las masas de sus progenitoras.

Un hecho que llama la atencién es que de ser las NP-PH objetos que resultan de
progenitoras mas masivas, sus nebulosas no muestren preferencia por una morfolo-
gia bipolar.

Por su parte, Gérny & Tylenda (2000) presentan otra vision de como seria un
born-again: ellos proponen que las estrellas méds masivas experimentan una evolu-
cién mads rapida y la fase de quema del helio ocurriria cuando la nebulosa es atin
joven (es decir, cuando su tamafio lineal es pequefio) y densa. Sin embargo, esta teo-
ria no podria explicar lo observado en los objetos A 78 y A 30, mencionados antes.

Con este trabajo hemos aportado una importante evidencia observacional a fa-
vor de la hipétesis del segundo estallido que explica la ausencia de hidrégeno en
las estrellas centrales de las NP-PH. Nuestros resultados no contradicen en absoluto
aquellos encontrados por Tylenda et al. (1993) y AN03, quienes han observado una
secuencia evolutiva en las estrellas [WR], y ademads que las estrellas WELS serfan
objetos diferentes que no participan de tal secuencia evolutiva (como fue descripto
en el Capitulo 3.2). Si bien ambos trabajos mostraron que las estrellas WELS son ob-
jetos diferentes a las [WR], ambos grupos de estrellas poseen atmdsferas deficientes
en hidrégeno. Por tanto, en ambos casos la ausencia de hidrégeno puede explicarse
con la hipétesis del segundo estallido.

Por otra parte también se obtuvieron algunos resultados secundarios.

1. Se determinaron pardmetros nebulares originales de varios objetos de nuestra
muestra, contribuyendo de esta manera a aumentar el conocimiento de estos
conspicuos objetos nebulares.

2. Las estrellas de tipo espectral “continuo”, muestran caracteristicas compati-
bles con las NP-RH, por lo que la hipétesis planteada inicialmente por Méndez
(1991) de que las ECNP con tipo espectral “continuo” son en realidad NP-RH,
parece ser acertada.
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3. Las NP sospechadas de ser regiones HII (Ap 2-1 y Ns 238), efectivamente
muestran las caracteristicas de tales objetos en los distintos diagramas de diag-
nostico.

8.2. 'Trabajo futuro

Poco se mencion¢ a lo largo de la tesis a las dos NP cuyas estrellas centrales no
pudieron ser clasificadas: He 2-51 (PN G288.8-05.2) y M 1-27 (PN G356.5-02.3). Es-
tos objetos son candidatos muy interesantes para futuras observaciones, ya que muy
probablemente se traten de estrellas poco comunes. La posible estrella simbidtica es
otro objeto que amerita ulteriores estudios; en comunicacién privada con E. Brandi
se discutio la posible naturaleza simbiética de este objeto. Por otra parte, el grupo
de estrellas que hemos clasificado como [WR] y PG 1159 requieren observaciones
con instrumental de mayor potencia que nos permita obtener un buen espectro y
poder asi concretar una clasificacién mds precisa; para esto se piensa repetir el pro-
cedimiento descripto en al Capitulo 7.1 para el uso de Gemini.

Este trabajo de tesis ha puesto en evidencia lo desactualizado de las listas de
ECNP vy su incidencia directa, por ejemplo, en la determinacién de la proporciéon
entre NP-RH y NP-PH. Por lo que, como trabajo futuro inmediato, encararemos el
confeccionamiento de una lista actualizada y lo mds completa posible de las ECNP
galdcticas; en particular, incluiremos aquellos tipos espectrales que no fueron teni-
dos en cuenta en el catdlogo de Acker et al. (1992), como las estrellas PG 1159 y
WELS.

Por otra parte, planeamos continuar con las observaciones de la estrella central
de la NP DeHt 1, para poder caracterizar los pardmetros orbitales de este atn no
confirmado sistema binario. Este constituye un estudio de gran importancia ya que,
como fue mencionado en el Capitulo 3.2.3, se conocen muy pocos objetos con nticleo
binario y ain queda un importante nimero de interrogantes en relacién a la relevan-
cia de la binaridad en la evolucién de las NP, como por ejemplo su incidencia en su
morfologia.

Como fue mencionado en el Capitulo 5.1, la constante de extincion interestelar
derivada del cociente entre Hx y Hf3 presenta muy frecuentemente diferencias con
aquella obtenida del cociente entre Hy y Hf3. Los trabajos consultados en los que se
menciona tal diferencia hacen un muy pobre o nulo andlisis del origen de estas dis-
crepancias, argumentandose en todos los casos que se deben a la baja sefial-ruido.
Nosotros creemos que éste es un tema que requiere una mayor atencion; el instru-
mental de la Estacién Astrofisica de Bosque Alegre brinda los medios apropiados
para encarar un estudio sobre esta problematica.

En el Capitulo 4 se describi6 el criterio adoptado para la obtencién de los pa-
rdmetros nebulares medios. Sin embargo las NP no son objetos con densidad, tem-
peratura electrénica y proporcién de iones uniformemente distribuida. Por esto es
interesante evaluar cudn bueno es el criterio que aplicamos (y el que en general se
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aplica frecuentemente); para esto se pensé en observar una pequefia muestra de
NP y realizar un mapeo espectroscépico, por ejemplo mediante la técnica de ranura
larga secuencial, lo que también puede ser llevado a cabo perfectamente desde la
Estacion Astrofisica de Bosque Alegre.

8.3. Aportes de esta tesis

El aporte mds destacado de este trabajo de tesis fue la clasificacion espectral de
un importante nimero de ECNP, con lo que se logré incrementar en un 17 % el
niimero de ECNP con tipo espectral determinado. Ademds se aporté evidencia ob-
servacional, con resultados independientes de la distancia, en favor de la hipétesis
de un pulso térmico tardio para explicar la ausencia de hidrégeno en las atmosferas
de las NP-PH, y que este grupo de nebulosas procederia de estrellas progenitoras
m4s masivas.

Por otra parte este trabajo sirvié para orientar mis futuras lineas de trabajo.
Como se menciono en la Seccion anterior, una serie de trabajos quedaron pendien-
tes, algunos de los cuales fueron producto de inquietudes surgidas en el proceso de
investigacion, y otros estuvieron relacionados con objetos puntuales que despier-
tan gran interés y que seguramente contribuiran al entendimiento de estas etapas
finales en la evolucién estelar.
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Apéndice A

Detalles del proceso de observacion

A.1. Algunos comentarios previos a la observacion

Para llevar a cabo las observaciones, se requiere cierta preparaciéon y diagrama-
cién que llevan su tiempo, y estd bien que eso suceda. Son pocas las noches de ob-
servacion que se asignan al afio, por lo que se debe procurar ser lo més eficiente
posible.

Un aspecto fundamental previo a la observacion es estimar el tiempo de integra-
cion de cada objeto que, en el caso particular de nebulosas, depende de factores tales
como la red de difracciéon que se pretende utilizar, el tamafio de la ranura, el rango
espectral en el que se estd interesado, el brillo superficial del objeto, etc. Si bien uno
desea obtener la mejor relacion sefial-ruido (5/N) posible, hay que tener en cuenta
que las lineas mds intensas de las NP, como Ha y [OIII] 5007A, pueden saturar el
detector con facilidad; una solucién a este problema es tomar mds de un espectro
y posteriormente combinarlos, lo que resulta en un aumento de la S/N. Sin embar-
go siempre es conveniente tomar un espectro de 3600 s antes que dos espectros de
1800 s, ya que en este tltimo caso el ruido de lectura se introduce dos veces (mds
detalles en Newberry 1991). En nuestro caso hemos mantenido siempre la misma
configuracién instrumental, y la estimacién del tiempo de integracion se realizé a
través de una expresion empirica que involucra el tamafio angular, el flujo de HB y
la intensidad de la linea del [OIII] 5007A de la NP.

El rol que juega la electrénica del CCD en la calidad de los datos es en gene-
ral pobremente analizada, a pesar que tanto la ganancia como el ruido de lectura
(Re) intervienen en algunas tareas del paquete IRAF para la reduccién de los es-
pectros. Ahora bien, en ausencia de sefial de entrada, los datos de buena calidad
muestran una distribucién gaussiana cuyo ancho esta relacionado con el ruido de
lectura. Para evaluar las posibles variaciones en el Re se midi6 el “ancho a la mi-
tad del maximo” (FWHM) de la distribucién de “unidades analégicas a digitales”
(ADU) para el BIAS combinado de 15 noches de observacion, obteniéndose como
resultado una dispersién de 0,3 e~, asumiendo una ganancia de 1,98 e~ ADU L.
Esto muestra que, al menos en el lapso de tiempo de un afo, las variaciones en el
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ruido de lectura no son importantes. No obstante se deberia llevar a cabo un ana-
lisis méas detallado tendiente a determinar nuevamente este valor medio del ruido
de lectura, ya que seguramente ha cambiado. Para més detalles relacionados con la
electrénica del CCD ver el volumen de la Astronomical Society of the Pacific Conference
Series, vol. 23, p. 240 (1992).

Quizas uno de los aspectos mas delicados y sensibles a la hora de observar sea la
puesta en foco del sistema de observacion. Para esto existen tres opciones, donde se
cumple la regla de que la rapidez del procedimiento es inversamente proporcional
a la precision: la mds rapida es poner en foco el telescopio observando la imagen de
una estrella en la cdmara de guiado; otra un poco maés delicada es tomar espectros
cortos de una estrella y estudiar el FWHM de ésta en un corte espacial; y, finalmen-
te, el mucho maés lento método de Foucault. En nuestro caso, en la mayoria de las
noches se opt6 por el segundo procedimiento. La Fig. A.1 muestra los resultados de
un experimento donde se evalu6 cuan sensible es el foco a las variaciones en posi-
cion del espejo secundario del telescopio. Se concluy6 que dentro de las 50 unidades
los cambios en el FWHM son despreciables.

6.0
I

85— o —

5.0 — —

FWHM
Il

en foco $

45 — oo —
1 0O

40 —

35
I I I \

0 200 400 600 800 1000
Foco

Figura A.1: Secuencia de puesta en foco del sistema de observacion. El eje de ordenadas indica el
FWHM del continuo de una estrella estdndar medido en la misma regién del espectro bidimensional.

A.2. Calibracion de los datos

La etapa final en la reduccién de los espectros involucra la calibraciéon de éstos;
para la gran mayoria de los espectros sélo se realizaron dos calibraciones: en longi-
tud de onda y en flujo.
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El contar con buenos espectros de lamparas de comparacion es un factor impor-
tante si se quieren obtener espectros de buena calidad, sobre todo si se estd interesa-
do en medir velocidades radiales. En el caso de CASLEO, se cuenta con tres opciones
de ldamparas: CuNeAr, NeAr y ThAr; la tiltima estd pensada para observaciones con
alta resolucién espectral debido a la gran densidad de lineas, y es por esto que su
uso en baja resolucion no es aconsejable. En el caso de las restantes, sus diferencias
son irrelevantes ya que las lineas del Cu en la regién del visible son muy pocas. En
resumen, en todos nuestros espectros se utiliz6 la ldampara CuNeAr que es de uso
tradicional para espectroscopia en baja resolucién. Una desventaja que presenta ésta
lampara es que cuenta con muy pocas lineas en la regién azul del espectro (en parti-
cular para longitudes de onda inferiores a 4800A), ocasionando un pobre muestreo
en esta region del espectro.

Por otra parte la calibracion en flujo requiere la observacién de estrellas estan-
dar espectrofotométricas, las que juegan un rol vital en todos los aspectos de la as-
tronomia espectroscépica, independientemente del tipo de objeto bajo estudio o la
resolucion espectral. El rol de una estdndar espectrofotométrica es corregir la sensi-
bilidad y transmision del sistema atmdsfera + telescopio + espectrégrafo + detector.
Sin estrellas estandar no se podrian determinar con precision los cocientes de lineas;
un tratamiento general sobre estrellas estdndar espectrofotométricas puede verse
en Walsh (1996). Todas las noches se tomaron espectros de al menos dos estrellas
estandar fotométricas, obtenidas de Stone & Baldwin 1983 y Hamuy et al. (1992).
Esta segunda lista estd compuesta por estrellas brillantes calibradas en flujo cada
16 A; algunos aspectos acerca de la calibracién en flujo pueden verse en Fluks & Thé
(1992).

En rigor, al observar una estrella estdindar se debe abrir la ranura de manera de
asegurar que entre toda la luz de ésta, procedimiento que represent6 una importan-
te pérdida de tiempo y de homogeneidad en nuestras observaciones. Hay que tener
en cuenta que los FLATs deben tener el mismo tamafio de ranura que los espec-
tros a ser corregidos por éstos. Sin embargo, como no se pretende tener una precisa
calibracién en flujo, el tamafio de la ranura no se alter6 durante el turno de obser-
vacion. Si, en cambio, se tuvo especial cuidado en que la estrella estandar estuviera
bien centrada en la ranura. Un experimento demostré lo distorsionadas que pueden
resultar las calibraciones en flujo cuanto mas descentrada esté la estrella estandar.

Para cuantificar cudn estable a niveles espectrofotométricos es una noche en
CASLEO, se tomaron espectros de estrellas estdndar fotométricas cada hora. Los
resultados pueden verse en la Fig. D.1, que muestra que, si bien existen variaciones,
éstas no son muy importantes. Este experimento justifica que el tomar dos espectros
de estrellas estdndares durante toda la noche de observacion es suficiente.

Finalmente, si se estd interesado en tener buenas calibraciones en flujo para NP,
es conveniente observar NP estdndar de flujo, que estdn listadas en Dopita & Hua
(1997, de aqui en adelante DH97). Algunas de estas NP fueron observadas para po-
der evaluar la calidad de nuestras observaciones: los resultados mostraron la gran
mayoria de los cocientes de lineas aqui determinados difieren en menos de un 15 %
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Sensitivity vs Wavelength

4000 4500 5000 5500 BOO0 6500

Sensitivity Residuals vs Wavelength

Figura A.2: Determinacion de la funcion de sensibilidad para una noche de trabajo (detalle de la
tarea “sensfunc”, IRAF). Se observaron nueve estrellas estdndar a lo largo de la noche. Nétese que las
condiciones atmosféricas no variaron significativamente.

con aquellos obtenidos por DH97. Y como es de esperar las mayores diferencias se
ven en las lineas mds débiles. La Fig. A.3 muestra los flujos relativos a F[H3]=100
de las lineas medidas, vs. el valor absoluto de la diferencia porcentual de los flujos
determinados por nosotros y por DH97 (ambos referidos a F[H3]=100). Si bien un
15 % puede resultar una diferencia modesta, hay que tener en cuenta que las me-
diciones de DH97 son determinaciones fotométricas precisas, en las que se tuvo la
precaucion de abrir adecuadamente la ranura, orientarla con el &ngulo paralactico y
ademas se observé cada objeto en al menos dos oportunidades.

A.3. Medicion de lineas

Las mediciones de las lineas tanto de emisién como de absorcién se realizaron
integramente con la tarea SPLOT de IRAF. En el proceso de medicién se ajustaron
perfiles gaussianos a las lineas de emision, con la precaucién de tomar una buena
porcién de continuo a ambos lados de la linea de interés para asi asegurar un buen
ajuste. Las lineas solapadas fueron desdobladas mediante la misma tarea SPLOT, po-
niendo como condicién que el FWHM de ambas (en el caso que s6lo sean dos lineas)
sea el mismo, lo que reduce los pardmetros libres de la tarea y realiza un ajuste mas
confiable. En el caso de las lineas de absorcion tanto estelar como interestelar, hay
que tener un especial cuidado en estimar correctamente por dénde pasa el continuo,
ya que ésta es la mayor fuente de incerteza a la hora de medir anchos equivalentes.

Por otra parte, siendo que las lineas de la serie del hidrégeno disminuyen su
intensidad y separacion hacia el azul, es posible que se produzca una contamina-
cién a otras lineas de emision. Este es el caso de [OIl] 3727A que estd contaminada
por la presencia de las lineas H13 y H14 del hidrégeno, y para la cual se aplicé una
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Figura A.3: Comparacién de flujos de lineas determinados en esta tesis con aquellos determinados
por DH97.

correccion a la intnsidad de la linea 3727 desenrojecida, tomando en cuenta la emi-
sividad tedrica de las lineas de la serie de Balmer de H14 + 0.85 H13. La linea del
neén [Nelll] 3968A esta contaminada por He; la linea del argén [ArIV] 4711 A es-
t4 contaminada por Hel 4713 A, y para la correccion se asumi6 que I(Hel A4713) =
0,132 I(Hel 24471).

A.4. Fuentes de incerteza

A4.1. ”“Seeing”

El “seeing” de cada noche pudo ser estimado de forma grosera con las image-
nes obtenidas por la cdmara de guiado ST7, resultando en la mayoria de los casos
un valor entre 2" y 4” (valores no corregidos por masa de aire). El “seeing” se sue-
le descomponer en un “seeing” externo (propio del sitio), de ctipula, de espejo e
instrumental (para mas detalles ver Guisard 1996).

Sin embargo, una alternativa para evaluar la calidad del cielo y del sistema de
observacion es medir el FWHM de la estrella central de la NP. Esto tiene la ventaja
de que se estdn considerando, ademads del “seeing”, los errores de guiado del teles-
copio, y las flexiones del espectrégrafo. La Fig. A.4 muestra los resultados de nues-
tras observaciones que, como puede verse, presentan un FWHM bastante superior
al “seeing” promedio, lo que a las claras estd indicando que existe una importan-
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te degradacion en la calidad de los datos, proveniente de problemas de guiado y
flexiones de la red.
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Figura A.4: Calidad de los datos analizados. Distribucion del FWHM de ECNP para objetos de
programa contra la relacion S/N medida sobre el continuo estelar entorno a 6400 A. Los datos dentro
de la region delimitada son considerados de buena calidad.

A.4.2. Brillo de cielo

Otro punto a tener en cuenta es el brillo del cielo, el que depende de una varie-
dad de factores, que van desde la presencia de la Luna hasta la actividad solar. Los
efectos que produce la Luna, ademads del evidente aumento del brillo del fondo de
cielo, es la presencia de las fuertes bandas de absorcién H y K del Call en 3969 A y
3934 A(Patat 2004 y Krisciunas & Schaefer 1991). Por otro lado, las lineas de cielo en
la mayoria de los casos resultan ser una molestia, ya que frecuentemente éstas coin-
ciden con lineas emision nebulares (ver Leinert et al. 1998). Ademas, la intensidad
de éstas correlaciona con la actividad solar (Patat 2004a), la distancia cenital y hasta
sufren variaciones durante la misma noche.

A.4.3. Refraccion diferencial

En rigor la ranura deberia orientarse con un angulo de posicién igual al angulo
paralactico, para salvar las pérdidas de luz ocasionadas por la refraccién diferencial.
Estas pérdidas dependen de la altura cenital y del intervalo en longitud de onda que
se observe; trabajando a una masa de aire de 1,5 la refraccién diferencial entre 4000 A
y 6000 A es de 1,08, mientras que a una masa de aire de 3,0 es de 2,75”. La gran
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mayoria de nuestras observaciones se realizaron con masas de aire inferiores a 1,5.
Por esta razon y, sumado al hecho de la pérdida de tiempo que conlleva la rotacién
del espectrégrafo, la refraccién diferencial no fue tenida en cuenta. Un tratamien-
to detallado de la refracciéon diferencial en espectroscopia puede consultarse en el
articulo de Filippenko (1982).

A.4.4. Coeficiente de extincion

Al calibrar en flujo es necesario contar con los coeficientes de extincién del sitio.
En nuestras observaciones fueron utilizados aquellos determinados por Minniti et
al. (1989). Sin embargo, tales coeficientes dependen de ciertos factores, algunos de
los cuales hacen que este coeficiente sea variable con periodos tanto largos como
cortos; para una descripcién detallada de este fenémeno, véase Burki et al. (1995).
Ciertamente, una més adecuada calibracién de los datos requeriria de la actualiza-
cién de estos coeficientes.

A.4.5. Rayos c6smicos

Los rayos césmicos suelen ser una molestia ya que, en muchos casos, es dificil
removerlos de los espectros; el problema es atin mayor si alguno de éstos cae en
una linea de emisién o continuo estelar. Se sabe que los rayos césmicos son un 87 %
protones y un 12 % particulas alfa, mayormente originados en supernovas y el Sol,
aunque también podria generarlos la misma electrénica del sistema de observacion.
En experimentos llevados a cabo con DARKSs se vio que la tasa de pixeles afectados
por rayos césmicos es lineal. La Fig. A.5 muestra los resultados obtenidos de una
serie de DARKS (con distintos tiempos de integracion) tomados para este fin; puede
verse que en una integracion de 3600 seg se esperan unos 550 pixeles afectados. Asu-
miendo que éstos se distribuyan en forma homogénea en el “chip”, y considerando
un continuo estelar con un FWHM de 4 pixeles, al cabo de una hora de integracién
se espera que unos 16 pixeles del continuo estelar sean afectados por rayos cosmi-
cos. Un andlisis de la influencia de los rayos césmicos en los datos astronémicos
puede verse en D’Odorico & Deiries 1987.

A.4.6. Flexiones del espectrégrafo

El espectrégrafo REOSC utilizado en nuestras observaciones esta adosado al foco
Cassegrain del telescopio “Jorge Sahade”, y no estd exento de flexiones mecéanicas.
Estas hacen sentir su influencia provocando desplazamientos de las lineas de emi-
sion. Para evaluar estas flexiones se midi6 la posiciéon de lineas de emisién de la
lampara CulNeAr para distintas distancias cenitales.

Los resultados, presentados en la Fig. A.6, muestran que las flexiones no son
despreciables. Si se esta interesado en estudiar la cinematica de un objeto, estas fle-
xiones podrian conducir a malas determinaciones de la velocidad radial. Con la red
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Figura A.5: Tasa de pixeles afectados por rayos csmicos. La dimension de las imdgenes analizadas es

de 131 x 1002 pixeles.

de 1200 1 mm~! (dispersién de 0,61 A pixel~!) una apartamiento de 0,1 pixel im-
plica un error de unos 3 km s~ . Esto pone en evidencia la importancia de tomar
imagenes de comparacién antes y después de observar el objeto de interés.
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Figura A.6: Cuantificacion de las flexiones del espectrégrafo REOSC de CASLEO.
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A.4.7. Guiado del telescopio

Cuando se realizan integraciones prolongadas, hecho que fue frecuente para
nuestros objetos de programa, nos vemos forzados a corregir la posicion del teles-
copio de manera tal que el objeto que estd siendo observado quede bien centrado
en la ranura. El origen de esta perturbacion estd en variaciones en el guiado del te-
lescopio. Con el fin de determinar la importancia de este efecto se cal6 una estrella
brillante y se determiné su posicién cada 60 segundos. El resultado, mostrado en
la Fig. A.7, muestra cudn importantes fueron las variaciones sufridas en ascensién
recta, en tanto que en declinacién no se vio una tendencia clara.

Este resultado revela los importantes problemas de guiado del telescopio (po-
siblemente originados en un mal balanceado), lo que hizo imprescindible el estar
atento a la cdmara de guiado para corregir la posiciéon del telescopio. De acuerdo a
este resultado, se esperaba que al cabo de 60 minutos el telescopio se hubiera des-
plazado unos 25" de su posicion original y, en consecuencia, hubo que corregir la
posicién de éste permanentemente generando de esta manera una importante de-
gradacion en la calidad de los datos.

A.4.8. Consideraciones menores

Finalmente y por completitud, se debe agregar que tanto efectos originados en
el aluminizado del espejo (Messenger 32 y 38 de 1983 y Gilliotte 2001a y 2001b), las
aberraciones Opticas (que se incrementan al alejarse del cenit, Guisard 1996b) y pro-
blemas de foco del telescopio (que se degrada hacia final de la noche, posiblemente
por los cambios de temperatura sufridos por la 6ptica), si bien pueden tener una
influencia menor, seguramente afectaron nuestras observaciones.
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Apéndice B

Parametros nebulares determinados
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Tabla B.1: Pardmetros nebulares determinados en nuestra muestra, se listan: nombre comiin, nombre de catdlogo PN G, constante de extincidn,
clase de exitacion, temperatura electrénica obtenida de los iones [NII], [SII] y [OIlI] en unidades de 10* k, densidad electrénica obtenida de los
iones [SII], [CIIII] y [ArIV] en unidades de 10% cm~3.

objeto PNG c(HB) EC T,NIJ T.[SI] T.[OI] NS N[CII] N.J[ArIV]
H 1-62 000.0-06.8 057 00 061 084 - 4,49 - -
PC 12 000.1+172 030 14 1,01 - 0,96 0,47 - -
IC 4634 000.3+12.2 028 45 121 080 099 9,82 5,56 0,75
H 1-63 0022-063 0,13 1,7 2,06 - 1,13 21,64 - -
M 1-38 002.4-037 097 00 071 070 - 4,90 - -
IC 5148 002.7-52.4 0,00 27 - - - - - -
Ap 1-12 003.3-046 051 0,0 - 0,55 - 5,86 - -
Hb 8 003.8-17.1 0,00 >5 1,59 - 1,09 4,08 5,45 5,06
M 1-55 011.7-06.6 042 <1 069 055 - 12,16 - -
M 1-53 015.4-045 0,68 49 - - 1,01 - - 0,10
Sa 1-8 020.7-059 0,58 34 - - 1,03 - - -
Ap 2-1 035.1-00.7 2,66 - - - - 0,61 - -
IRAS19021+0209 036.4-01.9 236 <l - - - 1,74 - -
NGC 6790 037.8-063 066 >5 1,79 - 1,32 9,65 15,97 13,46
K 4-19 038.4-033 1,32 <1 - - - 2,05 - -
M 1-65 043.1+038 1,02 01 087 071 - 3,19 - -
Al4 1978033 - ~35 - - - - - -

K2-2 204.1+04.7 - - - - - - - -




Tabla B.1 continuacion.

objeto PN G c(HB) EC TNII] T,[SII] T,[OII] N,[SH] N[CIII] N,[ArIV]
M1-6 211.2-03.5 143 05 1,06 0,96 1,35 11,00 - -
DeHt 1 228.2-22.1 - - - - - - - -
SaSt 2-3 232.0+05.7 0,38 0,0 0,84 - - 2,09 - -
M 1-11 232.8-04.7 - 0,1 0,71 0,53 - 59,00 - -
G234.2-01.4 2342-014 >0,17 - - - - 0,03 - -
M 1-14 2349014 082 1,5 0,95 0,99 0,99 6,38 6,23 -
M1-12 235.3-039 066 0,1 0,70 0,45 - - - -
Y-C 2-5 240.3+07.0 0,00 44 - - 1,34 - - 1,25
KLSS 1-9 240.8-19.6 - - - - - - - -
M 3-4 241.0+02.3 0,22 45 - - 1,53 3,49 - -
M 3-1 242.6-11.6 0,02 3,5 1,09 1,12 1,09 1,37 3,78 -
M 4-2 248.8-08.5 0,16 3,8 - - 1,46 3,03 - 1,23
M 3-6 253.9+05.7 0,02 27 - - 0,82 1,27 0,23 -
Ns 238 254.6+00.2 140 04 - - 1,67 0,98 - -
PB2 263.0-065 044 5,0 1,23 - 1,21 4,81 4,15 3,41
PB4 275.0-041 036 3,6 1,70 - 0,96 0,98 5,61 -
IC 2501 281.0-0566 053 41 1,04 0,96 1,00 13,09 14,47 -
IC 2553 285.4-053 0,14 59 1,22 - 1,39 1,97 7,44 4,44
He 2-47 285.6-02.7 0,02 01 0,87 0,53 1,12 12,69 - -
Lob5 286.5+11.6 0,01 23 - - 2,58 - - -




Tabla B.1 continuacion.

objeto PNG c(HB) EC T.NI TSI T,JOM] N.[SHO] N,[CII] N.[ArlV]
He 2-51 288.8-052 038 46 106 129 1,08 0,45 - 9,15
IC 2621 291.6-048 061 65 1,19 084 1,09 1630 10247 13,58
Lo6 2041+144 0,15 44 - - 0,74 0,36 - -
G2943-034  2943-034 053 08 - - - 0,12 - -
He 2-90 305.1+01.4 0,75 08 - - - - - -
Th 2-A 306.4-006 0,60 6,5 - - 0,99 0,92 - -
He 2-97 307.2-09.0 043 35 1,60 - 1,02 8,35 - -
He 2-105 308.6-122 0,12 18 - - 1,17 - - -
NGC5307  3123+105 030 67 1,53 - 126 11,00 0,9 2,20
He 2-107 3126-01.8 162 03 072 - - 1,68 - -
G313.9+02.8 313.9+028 - - - - - - - -
He 2-434 320.3-288 0,00 4,6 - - 1,09 4,62 1,38 0,82
NGC5979  3225-052 023 35 - - 1,53 0,95 - 1,16
He 2-141 325.4-040 020 72 167 - 1,36 1,43 - 1,96
He 2-128 325.8+045 0,85 28 147 - 1,00 5,26 2,99 -
WRAY 17-75 329.5-022 1,19 3,1 - - 1,80 - - -
PC 11 331.1-05.7 - >5 - - - 10,90 - -
He 2-187 3375-051 046 1,1 - - - - - -
NGC 6026  341.6+137 026 25 1,10 - - 0,39 - -
Sp 3 3425143 0,07 03 - - - 0,45 1,94 -




Tabla B.1 continuacion.

objeto PN G c(HB) EC TNII] T,[SI] T,[OII] N,[SH] N,[CIII] N,[ArIV]
PC17 343.5-07.8 052 44 - - 1,03 - 4,65 0,65
Cn1-3 345.0-049 048 28 1,53 - 0,98 12,01 - -

IC 4663 346.2-08.2 024 472 1,40 - 1,19 1,28 - -

IC 4699 348.0-13.8 0,00 57 - - 1,22 1,43 - -
NGC 6337 349.3-01.1 042 4,1 1,23 - 1,15 0,61 4,70 -

Fg 3 3529-07.5 033 2,0 1,12 - 0,92 9,63 12,17 -
H1-35 355.7-03.5 099 24 1,32 - 0,99 20,79 - -

M 1-27 356.5-023 1,60 0,0 0,66 0,60 . 4,91 - -

Te 2022 358.8-00.0 - - - - - 1,20 - -




Tabla B.2: Abundancia de los iones observados del N, O, S y Ar relativa al H™, en unidades de 10~°.

objeto PN G NI NII Ol OlII omnr smo SHI ArllI Arlv ArV
H 1-62 000.0-06.8 1,153 19,100 1,973 45,610 4,470 0,552 - - - -
PC 12 000.1+17.2 0,063 2,672 0,559 8,357 12,000 0,038 0,326 - 0,012 -
IC 4634 000.3+12.2 - 0,206 0,112 1,444 36,110 0,012 0,294 - 0,027 -
H 1-63 002.2-06.3 . 0,248 0,044 . 8,795 0,005 0,393 - 0,012 3,453
M 1-38 002.4-03.7 0,428 12,640 2,274 43,200 0,172 0,387 - - - -
IC 5148 002.7-52.4 - - - - - - - - - -
Ap 1-12 003.3-04.6 6,321 29,750 - 52,970 38,270 0,635 - - - -
Hb 8 003.8-17.1 - 0,119 0,143 0,354 33,460 0,007 0,223 - 0,035 4,524
M 1-55 011.7-06.6 1,801 15,900 2,207 98,990 - 0,592 - - - -
M 1-53 015.4-04.5 - - - - 37,150 - 0,074 - 0,042 -
Sa 1-8 020.7-05.9 - - - - 24,000 - 0,200 - - -
Ap 2-1 035.1-00.7 - - - - - - - - - -
IRAS19021+0209 036.4-01.9 - - - - - - - - - -
NGC 6790 037.8-06.3 0,016 0,138 0,178 0,259 21,830 0,004 0,095 - 0,024 2,524
K 4-19 038.4-03.3 - - - - - - - - - -
M 1-65 043.1+03.8 - 4980 0,249 30,500 1,332 0,100 - - - -
Al14 197.8-03.3 - - - - - - - - - -
K2-2 204.1+04.7 - - - - - - - - - -
M1-6 211.2-03.5 0,113 3452 0492 15210 1,510 0,032 0,052 - - -
DeHt 1 228.2-22.1 - - - - - - - - - -




Tabla B2 continuacion.

objeto PN G NI N II Ol oIl onr sm S Arfl ArIv ArV
SaSt 2-3 232.0+05.7 - 3,681 0,176 34,230 0,181 0,051 - - - -
M1-11 232.8-04.7 2,963 30,200 2,431 229,300 2,865 0,149 0,189 - - -
G234.2-01.4 234.2-01.4 - - - - - - - - - -
M1-14 2349-014 0,033 1926 0,157 22,680 12,250 0,024 0,151 - 0,016 -
M 1-12 235.3-03.9 3,616 22,170 3,068 549,100 5,124 0,374 0,304 0,072 - 0,023
Y-C 2-5 240.3+07.0 - - - - 14,040 - 0,037 - 0,058 -
KLSS 1-9 240.8-19.6 - - - - - - - - - -
M 3-4 241.0+02.3 - - - - 10,280 - - - 0,045 -
M 3-1 242.6-116 0,055 0861 0,393 3,139 20,540 0,039 0,313 - 0,013 -
M 4-2 248.8-08.5 - - - - 9,634 - 0,108 - 0,050 -
M 3-6 253.9+05.7 - - - - 68,780 - 1,714 0,612 0,058 -
Ns 238 254.6+00.2 - - - - 0,737 - - - - -
PB2 263.0-05.5 0,025 0423 0,391 1,256 23,150 0,012 0,120 0,165 0,043 0,025
PB 4 275.0-04.1 - 0,063 - 0,093 31,520 0,008 0,232 - 0,060 -
IC 2501 281.0-05.6 0,059 1473 0992 8,007 30,620 0,041 0,193 0,319 0,022 -
IC 2553 285.4-05.3 - 0305 0,345 1,206 10,200 0,018 0,151 0,063 0,055 0,007
He 2-47 285.6-02.7 - 13,680 1,613 30,380 0,575 0,139 0,066 - - -
Lob 286.5+11.6 - - - - - - - - - -
He 2-51 288.8-05.2 0,309 3,771 1,364 9,063 27,630 0,131 0,544 - 0,038 -
IC 2621 291.6-04.8 - 3324 1,778 3,732 53,780 0,066 0,580 - 0,195 0,078




Tabla B2 continuacion.

objeto PN G NI N II Ol on O Il SII ST Arlll ArIV ArV
Lo6 294.1+14.4 - - - - 110,000 - - - - -
G294.3-03.4  294.3-03.4 - - - - - - - - - -
He 2-90 305.1+01.4 - - - - - - - - - -
Th 2-A 306.4-00.6 - - - - 60,000 - - - - -
He 2-97 307.2-09.0 0,017 0325 0,151 0,594 25,180 0,007 0,327 - 0,014 -
He 2-105 308.6-12.2 - - - - - - - - - -
NGC 5307 312.3+10.5 0,000 0,028 0,016 0,249 21,660 0,003 0,069 0,063 0,009 -
He 2-107 312.6-01.8 . 14,490 - 57,510 8,922 0,093 . - - -
G313.9+02.8 313.9+02.8 - - - - - - - - - -
He 2-434 320.3-28.8 - - - - 27,390 - 0,121 - 0,025 -
NGC 5979 322.5-05.2 - - - - 7,856 - 0,081 - 0,091 0,039
He 2-141 325.4-04.0 - 0649 0426 1,364 18,620 0,019 0,230 - 0,049 -
He 2-128 325.8+04.5 - 0522 0,233 1,200 21,190 0,012 0,310 - - -
WRAY 17-75 329.5-02.2 - - - - - - - - - -
PC11 331.1-05.7 - - - - - - - - - -
He 2-187 337.5-05.1 - - - - - - - - - -
NGC 6026 341.6+13.7 - - - - 14,280 - - - 0,050 -
Sp 3 342.5-14.3 - - - - - - - - - -
PC17 343.5-07.8 - - - - 31,190 - 0,118 - 0,040 -
Cn1-3 345.0-04.9 - 0313 0,114 1,279 22,900 0,009 0419 0437 0,018 -




Tabla B2 continuacion.

objeto PN G NI N II Ol oIl om s Sl ArlI ArIvV ArV
IC 4663 346.2-08.2 - 0,184 - 0425 18,740 0,022 0,358 0,100 -
IC 4699 348.0-13.8 - - - - 22,390 - 0,042 0,043 -
NGC 6337 349.3-01.1 0,047 0961 0,072 1,628 20,030 0,056 0,453 0,097 -
Fg 3 3529-075 0,086 1,332 0,196 0,684 21,110 0,023 0,487 - -
H1-35 355.7-03.5 0,048 0,694 0,202 3,632 19,750 0,016 0,475 - -
M 1-27 356.5-02.3 0,895 20,120 2,049 77450 0,211 0,536 - - -
Te 2022 358.8-00.0 - - - - - - - - -




Tabla B.3: Abundancia de los iones observados del Ne, Cl y K relativa al H, en unidades de 10°. Las columnas de la 6 a la 10 corresponden
a la determinacion de la abundancia de He™ con distintas lineas de emision.

objeto PNG Nelll CIII KIV 3889 4026 4471 5876 6678 He'® He'®
H 1-62 000.0-068 - - - 0346 - - 0054 0027 0,041 -
PC 12 000.1+172 1,362 - - 0177 0,91 0,08 0,107 0105 0097 -
IC 4634 000.3+122 9,914 0,006 0,001 0,174 0,108 0,107 0,118 0,107 0,110 0,0003
H 1-63 002.2-063 1,017 - - 0,022 0,106 0,029 0,018 0,061 0,047 0,0001
M 1-38 0024-03.7 - - - 0241 0026 - 0040 0016 0027 -
IC 5148 002.7-524 - - - 0223 - - 0111 0,081 0,09 0,0170
Ap 1-12 003.3-04.6 - - - - - - - - - -
Hb 8 003.8-17.1 7,435 0,004 - 0280 0,116 0,090 0,080 0,095 0,095 0,0006
M 1-55 011.7-06.6 - - - - - - 0107 0020 0,064 -
M 1-53 0154-045 9,761 - - 0225 0,107 0,128 0,089 0,09 0,105 0,0046
Sa 1-8 020.7-05.9 6,400 - - 0168 - 0,107 0,095 0106 0,103 -
Ap 2-1 035.1-00.7 - - - - - - - - - -
IRAS19021+0209 036.4-019 - - - - - - 0,046 0064 0,055 -
NGC 6790 037.8-06.3 6,044 0,002 0,001 0,029 0,158 0,036 0,023 0,078 0,065 0,0036
K 4-19 0384-033 - - - - - - - - - -
M 1-65 04314038 - - - 0134 - 0,049 0075 0054 0059 -
A 14 1978-033 - - - - - - - - - -
K 2-2 204.1+047 - - - - - - - - 10,0056

M1-6 211.2-03.5 - - - 0,021 - - 0,008 0,043 0,024 -




Tabla B.3 continuacion.

objeto PN G Nelll CIII KIV 3889 4026 4471 5876 6678 He" He'™
DeHt 1 228.2-22.1 - - - - - - - - - -
SaSt 2-3 232.0+05.7 - - - 0,063 - - - - - -
M1-11 232.8-04.7 - - - - - - - - - -
G234.2-01.4 234.2-01.4 - - - - - - - - - -
M1-14 2349-014 1,489 0,005 - 0,202 0,106 0,105 0,092 0,109 0,103 0,0004
M 1-12 235.3-03.9 - 0,029 - - - 0,131 0,378 0,074 0,103 -
Y-C 2-5 240.3+07.0 4,359 - - 0,173 - 0,044 0,029 0,052 0,042 0,0490
KLSS 1-9 240.8-19.6 - - . - - - - - - -
M 3-4 241.0+02.3 3,975 - - 0,097 - - - 0,078 0,088 0,0650
M 3-1 242.6-11.6 3,000 - - 0,187 0,111 0,100 0,091 0,099 0,100 0,0002
M 4-2 248.8-08.5 1,695 0,001 0,001 0,045 0,061 0,013 0,011 0,029 0,032 0,0700
M 3-6 253.9+05.7 17,340 0,006 - 0,317 - - 0,115 0,164 0,140 0,0027
Ns 238 254.6+00.2 - - - - - - 0,048 0,085 0,067 -
PB2 263.0-05.5 6,559 0,002 0,002 0,115 0,126 0,060 0,050 0,081 0,086 0,0110
PB 4 275.0-04.1 9,642 0,006 - 0,228 0,092 0,113 0,115 0,122 0,111 0,0200
IC 2501 281.0-05.6 9,824 0,007 - 0,162 0,138 0,115 0,103 0,110 0,117 0,0002
IC 2553 285.4-056.3 3,920 0,004 0,001 0,191 0,120 0,067 0,056 0,088 0,083 0,0250
He 2-47 285.6-02.7 - - 0,218 0,032 - 0,018 0,021 0,062 0,033 0,0001
Lo5 286.5+11.6 - - - - - - - - - -
He 2-51 288.8-05.2 11,340 - - 0,137 - 0,109 0,096 0,133 0,113 0,0240
IC 2621 291.6-04.8 10,010 0,014 0,003 0,044 0,079 0,037 0,035 0,074 0,054 0,0330




Tabla B.3 continuacion.

objeto PN G Nelll CIII KIV 3889 4026 4471 5876 6678 He"t He'™™"
Lo6 294.1+14.4 - - - - - - - - - -
G294.3-03.4  294.3-03.4 - - - - - - - - - -
He 2-90 305.1+01.4 . - . 0,000 0,078 0,001 0,000 0,021 0,020 -
Th 2-A 306.4-00.6 15,310 - - - - - 0,061 0,040 0,046 0,0419
He 2-97 307.2-09.0 5,375 0,004 - 0,133 0,134 0,115 0,111 0,112 0,121 0,0013
He 2-105 308.6-12.2 - - - 0,193 0,336 0,183 0,116 0,139 0,146 -
NGC 5307 312.3+10.5 4,979 0,002 0,001 0314 0,092 0,069 0,045 0,071 0,069 0,0380
He 2-107 312.6-01.8 - - 50,550 0,455 - 0,247 0,132 0,245 0,247 0,0050
G313.9+02.8 313.9+02.8 - - - - - - - - - -
He 2-434 320.3-28.8 6,333 0,004 - 0,136 0,086 0,081 0,071 0,086 0,081 -
NGC 5979 322.5-052 1,397 - 0,002 0,132 - 0,024 0,013 0,034 0,024 0,0960
He 2-141 325.4-04.0 3,680 - - 0,114 - 0,089 - 0,100 0,101 0,0454
He 2-128 325.8+04.5 3,410 0,006 - 0,224 - 0,109 0,114 0,117 0,113 0,0006
WRAY 17-75 329.5-02.2 - - - - - - - - - 0,0570
PC11 331.1-05.7 - - - - - - - - - -
He 2-187 337.5-05.1 - - - 0,215 - - 0,076 0,077 0,077 -
NGC 6026 341.6+13.7 4,150 - - 0,158 - - 0,035 0,052 0,044 0,0580
Sp3 342.5-14.3 - - - 0,160 - 0,186 0,142 0,131 0,153 -
PC17 343.5-07.8 10,530 0,004 - 0,193 0,100 0,115 0,113 0,084 0,103 0,0020
Cn1-3 345.0-049 4,602 0,004 - 0,122 0,098 0,113 0,113 0,108 0,108 0,0002
IC 4663 346.2-082 4,903 0,011 4,75 0,276 0,110 0,057 0,057 0,082 0,077 0,0850




Tabla B.3 continuacion.

objeto PN G Nelll CIII KIV 3889 4026 4471 5876 6678 He" He'™
IC 4699 348.0-13.8 6,399 - - 0145 0,111 0,080 0,057 0,078 0,082 0,0210
NGC 6337 349.3-01.1 6,634 0016 - 0223 0,19 0,107 0,089 0,095 0,137 0,0730
Fg 3 352.9-07.5 3,575 0,009 - 0206 0,107 0,145 0170 0,115 0,134 -
H1-35 355.7-03.5 3,179 - - 0143 0,09 0,121 0,125 0,118 0,114 0,0001
M 1-27 356.5-02.3 - - - 0271 - - 0,038 0,014 0,026 -
Te 2022 358.8-00.0 - - - - - - - - - -




Tabla B.4: Abundancias totales de los elementos observados. Las unidades estan expresadas en [x/H| = log(x/H) + 12.

objeto PN G He/H N/H O/H Ne/H S/H ClI/H Ar/H N/O
H 1-62 000.0-06.8 11,12 8,32 8,70 - 6,90 - . -0,38
PC 12 000.1+172 11,10 7,81 831 7,36 6,80 - 530 -0,50
IC 4634 000.3+12.2 11,12 7,73 858 8,01 7,63 4,77 - -0,85
H 1-63 002.2-06.3 10,50 - 795 7,01 - - - -
M 1-38 002.4-03.7 10,97 8,10 8,64 - 6,74 - - -0,53
IC 5148 002.7-52.4 11,14 - - - - - - -
Ap 1-12 003.3-04.6 - 871 8,96 - 7,00 - - -0,25
Hb 8 003.8-171 11,17 8,06 853 7,88 821 4,64 - -0,47
M 1-55 011.7-06.6 10,63 8,20 9,00 - 6,93 - - -0,79
M 1-53 015.4-045 11,16 - 858 7,99 - - 5,68 -
Sa 1-8 020.7-05.9 11,06 - 838 781 - - - -
Ap 2-1 035.1-00.7 - - - - - - - -
IRAS19021+0209 036.4-01.9 10,39 - - - - - - -
NGC 6790 037.8-06.3 10,66 8,09 837 7,79 7,78 4,27 - -0,27
K 4-19 038.4-03.3 - - - - - - - -
M 1-65 043.1+03.8 10,92 7,72 8,50 - 6,16 - - -0,79
A 14 197.8-03.3 - - - - - - - -

K 2-2 20414047 - - - - - - - -




Tabla B.4 continuacion.

objeto PN G He/H N/H O/H Ne/H S/H ClI/H Ar/H N/O
M 1-6 211.2-03.5 10,15 7,58 8,22 - 6,08 - - -0,64
DeHt 1 228.2-22.1 - - - - - - - -
SaSt 2-3 232.0+05.7 - 7,57 8,54 - 5,86 - - -0,97
M1-11 232.8-04.7 - 849 9,37 - 6,69 - - -0,88
G234.2-01.4 234.2-01.4 - - - - - - - -
M 1-14 2349014 11,12 747 854 7,63 642 4,70 522 -1,07
M1-12 2353-039 11,23 835 9,74 - 699 547 599 -1,39
Y-C 2-5 240.3+07.0 11,10 - 829 7,64 - - 5,78 -
KLSS 1-9 240.8-19.6 - - - - - - - -
M 3-4 241.0+02.3 11,02 - 8,30 7,60 - - 5,67 -
M 3-1 2426-116 11,10 781 837 754 711 480 512 -0,56
M 4-2 248.8-08.5 10,99 - 835 7,23 - 504 572 -
M 3-6 253.9+05.7 11,21 - 8,84 8,24 - 4,79 6,85 -
Ns 238 254.6+00.2 10,44 - 6,87 - - - - -
PB2 263.0-055 109 795 842 784 7,11 451 6,38 -047
PB4 275.0-041 11,23 836 854 799 894 48 579 -0,17
IC 2501 281.0-06.6 11,10 7,85 859 8,09 6,77 4,83 - -0,74
IC 2553 285.4-056.3 11,12 752 812 764 688 4,75 6,06 -0,60
He 2-47 285.6-02.7 10,43 8,15 849 - 6,47 - - -0,35
Lo5 286.5+11.6 - - - - - - - -




Tabla B.4 continuacion.

objeto PN G He/H N/H O/H Ne/H S/H ClI/H Ar/H N/O
He 2-51 288.8-052 11,12 8,24 8,62 8,18 7,18 - - -0,38
IC 2621 291.6-048 10,89 887 892 8,03 7,69 561 - -0,05
Lo6 294.1+14.4 - - 9,04 - - - - -
G294.3-03.4  294.3-03.4 - - - - - - - -
He 2-90 305.1+01.4 9,90 - - - - - - -
Th 2-A 306.4-00.6 10,82 - 907 8,18 - - - -
He 2-97 307.2-09.0 11,08 8,15 841 774 794 457 514 -0,26
He 2-105 308.6-12.2 11,22 - - - - - - -
NGC 5307 312.3+10.5 11,25 746 841 770 7,66 445 - -0,95
He 2-107 312.6-01.8 11,41 8,23 8,83 - 6,13 - - -0,60
G313.9+02.8 313.9+02.8 - - - - - - - -
He 2-434 320.3-28.8 10,98 - 844 7,80 - 4,55 - -
NGC 5979 322.5-05.2 11,17 - 819 7,15 - - - -
He 2-141 325.4-04.0 11,02 8,14 847 7,60 7,25 - - -0,32
He 2-128 325.8+04.5 11,15 799 835 756 748 4,79 - -0,36
WRAY 17-75 329.5-02.2 10,76 - - - - - - -
PC11 331.1-05.7 - - - - - - - -
He 2-187 337.5-05.1 11,02 - - - - - - -
NGC 6026 341.6+13.7 11,10 - 833 7,62 - - - -
Sp3 342.5-14.3 11,15 - - - - - - -




Tabla B.4 continuacion.

objeto PN G He/H N/H O/H Ne/H S/H ClI/H Ar/H N/O
PC17 343.5-07.8 11,13 - 850 8,02 - 4,57 5,60 -

Cn1-3 345.0-049 1106 7,77 838 7,69 7,61 4,61 - -0,61
IC 4663 346.2-08.2 11,34 806 843 7,70 8,02 5,46 - -0,36
IC 4699 348.0-13.8 11,06 - 841 7,81 - - - -

NGC 6337 349.3-01.1 11,33 823 846 786 751 5,56 - -0,23
Fg 3 3529-07.5 11,22 863 834 757 796 4,95 - 0,29
H 1-35 355.7-03.5 11,10 7,65 837 7,58 7,19 - - -0,72
M 1-27 356.5-02.3 11,00 8,30 8,89 - 6,88 - - -0,59

Te 2022 358.8-00.0 - - - - - - - -




Apéndice C

Atlas de espectros

Los espectro estan normalizados y acotados en el rango de 4000 a 6500A. Aque-
llas lineas intensas fueron truncadas con el fin de destacar el continuo estelar. Los
rayos cosmicos no fueron removidos. En este atlas no incluimos las ECNP clasifica-
das como tipo espectral continuo ni aquellas que poseian una clasificacién espectral
anterior.
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Apéndice D

Algunos resultados extra

D.1. Distancia

El conocimiento de la magnitud absoluta es esencial en lo que hace al estudio de
las ECNP, y en general a toda la astrofisica estelar, y para esto hace falta conocer la
distancia. Excepto unas pocas NP con distancias determinadas por paralaje (Harris
et al. 2007) la mayoria de las distancias publicadas estdn basadas en el método de
Shklovskii, el cual permite calcular la distancia a una NP mediante el conocimiento
del flujo F(Hf) y el didmetro angular (ver Pottasch 1984 pag. 115). Sin embargo, la
mayor incerteza de este método radica en la necesidad de asumir la masa ionizada
de la nebulosa.

Debido a las ambigiiedades que presenta el método de Shklovskii y las restric-
ciones tecnolégicas de obtener distancia por paralaje se propone otro método, inde-
pendiente de suposiciones nebulares o estelares, basado en la medicién de anchos
equivalentes de lineas interestelares, DIB (por su sigla en inglés: “difus intereste-
llar band”). En muchas de estas lineas no se sabe cual es su origen, la 4428A es un
ejemplo (ver Herbig 1995).

En nuestro caso hemos usado el mapa de la intensidad de la linea D del Nal
en 5890-96A. Binnendijk (1952, ver Fig. 6) calibré el ancho equivalente (EW) de esta
linea como funcién de la distancia y la longitud galactica. Tal calibracién permite ob-
tener la distancia para objetos que se encuentren amenosde 2kpcycon| b | < 20°.
Napiwotzki & Schoenberner (1995) emplearon este método para inferir distancias a
NPs y encontraron que sus resultados estdn en buen acuerdo con aquello obtenidos
via paralaje.

Hay que tener especial cuidado con la medicién de la linea interestelar 5890-96
ya que existe una emision teltirica muy cerca (ademds de la emisién nebular del Hel
en 5876A) y que en general complica la medicién. El error en la medicion de EW no
es pequerio, ya que en general esta linea de absorcion interestelar es relativamente
débil. En el caso particular de K 2-2 (donde esta linea es notoria) se estima un error
de 0.06A. Por otra parte, el tinico objeto que tenemos en comin con la muestra de
Napiwotzki & Schoenberner (1995) es K 2-2, para el cual nuestra determinacién de
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D. ALGUNOS RESULTADOS EXTRA

Distancia

distancia es comparable a la de ellos.

La Tabla D.1 muestra los resultados que hemos obtenido para aquellos objetos
de nuestra muestra que reunian las condiciones, la columna tres muestra en EW
que hemos medido, la columna cuarta la distancia que determinamos de nuestras
mediciones y la quinta distancias determinadas por otros autores. En muchos casos
los EW medidos superaban la cota maxima publicada por Binnendijk, en estos casos
solo se pudo decir que la distancia es superior a 1 o 2 kpc. Por otra parte, como es
de esperar, observamos un clara correlacion lineal entre la constante de extincién y
el ancho equivalente de la linea interestelar D del Nal (Fig. D.1).
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Figura D.1: Correlacién entre EW y c(H3), aquellos objetos que se encuentran sefialados, que pre-
sentan un EW sobrestimado, presentaron un gran complicacién en la medicion.

Tabla D.1: Distancias determinadas mediante medicion de lineas interestelares

objeto PN G EW(5893) [A]  dist. [kpc] dist. pub. [kpc] referencia

H1-62 000.0-06.8 0,96 0,58 4,10 Tajitsu & Tamura 1998

Ap 2-1 035.1-00.7 1,62 1,65 1,13 Phillips 2004

NGC 6790  037.8-06.3 1,45 1,40 4,10 Phillips 2004

K2-2 204.1+04.7 0,90 1,00 1,00 Maciel 1984

NGC 6337  349.3-01.1 1,33 0,78 1,33 Phillips 2004

H 1-35 355.7-03.5 1,33 0,93 8,50 Bensby & Lundstrom 2001
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D.2. Magnitud de la estrella central

El conocimiento de la magnitud visual, o una equivalente medicién de flujo, es
un importante prerrequisito para una serie de investigaciones concernientes a las
ECNP, por ejemplo para determinar la temperatura de Zanstra o la luminosidad.
Desafortunadamente las magnitudes fotométricas para muchas ECNP son muy im-
precisas o completamente desconocidas. Mas atin, mediciones realizadas por dife-
rentes autores facilmente pueden diferir hasta en una magnitud. Un buen ejemplo
que refleja este hecho es la estrella central de la nebulosa K 2-2 para la cual se de-
terminé: V= 17,26 (Kaler & Jacoby 1989), V= 15,0 (Kwitter et al. 1988) y V= 14,3
(Napiwotzki & Schoenberner 1995).

Las mediciones fotométricas de las ECNP son generalmente contaminadas por la
emision nebular y el completo removido de esta es muy complicado. Este problema
puede ser solucionado a través de la observacién espectroscopica del continuo este-
lar, donde facilmente puede ser eliminadas las diversas lineas de emisién nebular.

En nuestro caso, una vez eliminadas las lineas de emision (en forma manual)
obtuvimos el flujo correspondiente a cada banda a través de la Ecuacién D.1 (Heber
et al. 1984), donde S es la funcién de trasmision de la banda v, F, es el flujo de la
estrella en la banda v y F es el espectro estelar.

E, = JFex SdA
JSdA

La convolucién del continuo estelar con la funcién de transmisién de los filtros
y la posterior integracion se realizé mediante un rutina FORTAN (ver Apéndice E).
La funcién de transmisién para los filtros V y B de Johnson & Morgan fue obteni-
da de Azusienis & Straizys (1969). La calibracién de punto cero, es decir, el flujo
correspondiente para la magnitud v = 0 (F,), lo obtuvimos de las estrellas estanda-
res observadas en cada noche, mediante la expresion estdndar: Ecuaciéon D.2, en los
casos en que se observé mas de una estrella estindar por noche, promediamos los
F,o obtenidos de la Ecuacién D.2, donde Fy; es el flujo medido de la estrella estan-
dar en la banda v y vs es la magnitud tabulada de esta estrella estdndar. Finalmente
la magnitud v de la ECNP se obtiene de la Ecuacién D.3. Una manera de estimar
la incerteza en la determinacion de la magnitud v es propagando los errores en la
Ecuacién D.3, asumimos despreciables la contribucién de o(F,) frente a 0(Fy), y
adoptamos o (F,) como la desviacién cuadratica media entre las distintas estrellas
estdndares observadas en la noche.

(D.1)

Fyo = Fys x 10(75/25) (D.2)
v =25 log(F—vO> (D.3)

Los resultados que hemos obtenido estan listados en la Tabla D.2. Como puede
verse, los resultados obtenidos, en general, son compatibles con aquellos publica-
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dos en el catdlogo de Acker at al. (1992). Para tres de las NP de nuestra muestra
hemos obtenido por primera vez una estimacién de las magnitudes aparentes de
sus estrellas centrales: PB 2, NGC 6026 y Lo 6.

Hay que tener presente por un lado el tamafio de la ranura y las condiciones de
“seeing” hacen que se pierda luz por lo que podria pensarse que las magnitudes
que se obtuvieron son una cota superior, sin embargo esta puede ser una conside-
raciéon menor si la comparamos con la calidad y estabilidad fotométrica del sitio de
observacién. Otro punto a tener en cuenta es la refracciéon diferencial, la cual afecta
las mediciones espectrofotométricas; tomando en cuenta el tamafio de la ranura y
el seeing promedio, consideramos como aceptables mediciones en aquellos objetos
observados a una distancia cenital z<1,15.

Tabla D.2: Magnitudes aparentes v y b determinadas en este trabajo de tesis. La quinta y octava
columna listan las magnitudes publicadas en el catdlogo de Acker et al. (1992), en tanto que la iiltima
columna se lista el niimero de estrellas estdndares que se utilizo para la calibracion.

objeto PN G b ob  bstr. v ov  vstr.  Est.
IC 4699 348.0-13.8 14,1 - 14,82 152 - 15,10 1
H1-63 002.2-06.3 13,6 - 14,70 143 - 14,70 1
Ap 1-12 003.3-04.6 12,6 - 13,37 132 - 13,29 1
NGC 6337 3493-01.1 160 07 1550 158 0,6 14,90 2
Y-C 2-5 240.3+070 153 03 1584 154 01 1565 2
WRAY 17-75  329.5-022 153 03 1584 154 0,1 1579 2
PC17 3435078 148 03 1516 143 03 1461 2
PC 12 000.1+17.2 14,7 03 1539 146 03 1526 3
M1-12 2353-039 146 03 1444 142 03 14,08 3
He 2-187 3375-051 129 03 129 12,7 01 12,74 2
Sa1-8 020.7-05.9 148 03 1441 145 03 1416 2
Cn1-3 345.0-049 142 02 1460 139 02 1430 3
NGC 5307 312.3+105 13,7 03 1467 136 03 14,66 3
H1-62 000.0-06.8 146 03 1509 143 03 1492 2
PB4 275.0-041 159 03 1597 157 03 16,12 3
Fg3 3529-075 138 03 1430 134 03 1430 2
IC 4634 000.3+122 134 02 13,72 132 02 139 3
M 3-6 253.9+05.7 119 0,7 1340 119 06 1391 2
H1-35 355.7-035 154 02 1570 145 02 1540 3
PB2 263.0-055 156 03 - 153 01 - 2
Lo6 2941+144 132 03 1570 131 01 - 2
NGC 6026 341.6+13.7 155 0,3 - 14,7 01 13,29 2

D.3. Velocidad radial y de expansion

Como fue mencionado en el Capitulo 4, en algunas ocasiones se realizaron ob-
servaciones con la red de 1200 ] mm™!. Estas fueron, en su mayoria, tendientes a
obtener datos cineméticas de aquellos objetos para los cuales se desconocian tales
parametros. De estos espectros, que en general estuvieron centrados en He, obtuvi-
mos la velocidad radial y en algunos casos un estimacién de la velocidad de expan-
sion.
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En los espectros ya reducidos y calibrados en longitud de onda fueron medidas
todas las lineas de emisién que se observaron, y para cada una de estas se obtu-
vo un velocidad radial, las que finalmente se promediaron. En algunas ocasiones
se contd con mas de un espectro, esto redundé en una mejor determinacién de la
velocidad radial. El paso de esta velocidad radial observada al sistema LSR (por su
sigla en ingles Local Standard of de Rest) se realiz6 mediante la tarea IRAF: RVCO-
RRECT. La Tabla D.3 lista las velocidades radiales promedio que determinamos con
su correspondiente error, el cual asumimos como la desviaciéon cuadratica media de
las diferentes mediciones. Estas velocidades son compatibles con la distribucién de
velocidad radial vs. longitud galactica observada para las NPs (Pottasch 1984, pag.
27), la tinica excepcion es K 4-19, su velocidad deberia ser algo mayor que la que
determinamos.

La dispersién media en los espectros de la red de 1200 es de 0,61 A px~! (en
torno a Ha) y asumiendo que se pueden medir los baricentros con una precisiéon
de una décima de pixel. Podemos estimar que a la incerteza en la medicién del
baricentro de la linea es de: 2,8 km s~!. Por otra parte, se observé que cuando se
miden la lineas en dos espectros diferentes (como en el caso de Ap 2-1) se ve que
el espectro A presenta sistemdaticamente baricentros desplazados mas al rojo que el
espectro B, esto lo interpretamos como la incerteza en la linealizacién del espectro,
la que estimamos en 4 km s~!. De manera de avaluar el sistema de observacién,
se determinaron la velocidades radiales de estrellas estdndares observadas en cada
noche, y los resultados obtenidos fueron siempre consistentes con los publicados.

Tabla D.3: Velocidades radiales determinadas.

objeto PN G Vrobs. [kms~1]  o(Vr) LSR[kms 1]
G 002.6+04.8 002.6+04.8 -66 20 -78
PTB 20 016.1+07.7 -1 20 -8
MA 13 023.9+01.2 185 6 173
Ap 2-1 035.1-00.7 45 12 55
K4-19 038.4-03.3 7 2 1
M1-12 235.3-03.9 73 7 73
KLSS 1-9 240.8-19.6 21 2 32
He 2-107 312.6-01.8 -172 59 -159
LoTr 8 315.7+05.5 -46 20 -72
PN 1611-4504  336.1+04.1 -320 70 -290
H1-7 345.2-01.2 -12 2 -34
M 3-21 355.1-06.9 -44 3 -64
Te 2022 358.8-00.0 8 8 -11

En lo que hace a la estimacion de la velocidad de expansién usamos el modelo
de Sabbadin (1984), basado en el ancho de las lineas de emision nebulares. El an-
cho observado de las lineas de emisién es el producto combinado de la expansién
de la nebulosa, el ancho instrumental de la linea (en nuestro caso lo obtuvimos de
las lineas de comparacién), posible ensanchamiento producido por el proceso de re-
duccién, ensanchamiento térmico, etc. Para nuestras determinaciones solo tuvimos
en cuenta el ancho instrumental y el ancho térmico. Para este tltimo se estima un
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FWHM de unos 7,6 km s~ !, esta aproximacién se deduce asumiendo que la nebulo-
sa estd a una temperatura homogénea de 10* K (Welty 1983). Finalmente la veloci-
dad de expansion se obtiene de la Ecuacién D.4 donde se tiene en cuenta n factores
de ensanchamiento de linea, FWHM,,;,; es el ancho observado de la linea nebular
y se cumple que 2 Vexp=FWHM,,,. Los resultados estan tabulados en la Tabla D.4.
Como se vio en el Capitulo 2 la velocidad promedio de expansién en las NPs es algo
inferior a los valores que hemos determinado, probablemente haya algtn factor im-
portante de ensanchamiento que no estamos teniendo en cuenta, por tanto nuestros
resultados deben ser tomados como una cota superior de la velocidad de expansion.

n
(FWHMyp)? = (FWHM)? — Y (FWHM;)? (D.4)
i=1

Tabla D.4: Velocidades de expansién determinada.

objeto PN G Vexp [km s1]
Ap2-1  035.1-00.7 37
M1-12 235.3-03.9 34
M3-21  355.1-06.9 22
Te 2022  358.8-00.0 14
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Apéndice E

Detalles de las Tareas IRAF y c4digos

En general las tareas IRAF empleadas fueron usadas con sus pardmetros libres brindados por defecto. Sin embargo en
algunas tareas, que se datallan a continuacién, estos fueron cambiados por otros que se concideraron mas apropiados.

= Zerocombine
reject: minmax

s Ccdproc

functio: chebyshev  order: 2
= Flatcombine

reject: avsigclip  scale: mode
= Response

functio: chebyshev  order: 7
» Combine

reject: avsigclip  scale: mode
= [llumination

functio: spline3  order: 2

= Cosmicray (se hacen dos corridas)

thresho:20  window: 5

thresho: 25  window: 7
= Appall

format: onedspec  lower: 3
» Identify

functio: chebyshev  order: 5
= Sensfuncion

functio: spline3  order: 6

sncantype: short

fixpix:no  nkeep:1 mclip: yes
subset:no  weight: mode  blank: 1
upper:3  b_funct: chebyshev  order:1 t funct: chebyshev order:3

Ademas se elaboraron c6digos para evaluar la abundancia de He como asi también para convolucionar el flujo estelar

con los filtros de Johnson & Morgan.

= Aabudnacia de He

program abunda

real*8 t,ne,d

real*8 g38,g40,g44,g58,266
real*8 e38,e40,e44,e58,e66
real*8 i38,i40,144,i58,i66
real*8 i46,yy46
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real*8 y38,y40,y44,y58,y66
open(unit=10,file="resul.dat’,status="unknown’)
open(unit=11,file="datos.param’,status="old")
read(11,*)t,ne,i38,i40,i44,i58,i66,i46
d=1.43130.*ne**(-1)*t**((-1)*(0.5))
£38=9.34*t**((-1)*0.92)*exp((-1)*3.699 /1)
g38=g38+1.64*t**((-1)*0.79)*exp((-1)*4.379/1)
£38=g38+0.83*t**((-1)*0.40)*exp((-1)*4.545/1)
£38=g38+0.51*t**((-1)*1.05)*exp((-1)*4.818/t)
g38=g38+0.39*t**((-1)*0.36)*exp((-1)*4.900/t)
838=g38/d
g40=6.92*t**((-1)*0.45)*exp((-1)*4.900/t)/d
g44=6.95*t**((+1)*0.15)*exp((-1)*4.545/t)
g44=g44+0.22*t**((-1)*0.55)*exp((-1)*4.884 /1)
g44=g44+0.98*t**((-1)*0.45)*exp((-1)*4.901/t)
gd44=g44/d
858=6.78*t**((+1)*0.07)*exp((-1)*3.776 /1)
858=g58+1.67*t**((-1)*0.15)*exp((-1)*4.545/t)
g58=g58+0.60*t**((-1)*0.34)*exp((-1)*4.901/1t)
g58=g58/d
g66=3.15*t**((-1)*0.54)*exp((-1)*3.776 /1)
g66=g66+0.51*t**((-1)*0.51)*exp((-1)*4.545/1t)
g66=g66+0.20*t**((-1)*0.66)*exp((-1)*4.901/1t)
g66=g66/d

write(*,*)t,ne,d

write(*,*)g38,g40,g44,858,266
€38=0.904*t**(-0.173-0.00054*ne)
e40=4.297*t**(0.090-0.0000063*ne)
e44=2.010*t**(0.127-0.00041*ne)
e58=0.735*t**(0.230-0.00063*ne)
e66=2.580*t**(0.249-0.00020*ne)
y38=(i38/100.)*e38/(1.+g38)
y40=(i40/100.)*e40/(1.+g40)
y44=(i44/100.)*e44/(1.+g44)
y58=(i58/100.)*e58/(1.+g58)
y66=(i66/100.)*e66/(1.+g66)
yy46=(146/100.)*(0.065+0.024*t-0.0052*t**2)
write(10,%)y38

write(10,*)y40

write(10,%)y44

write(10,%)y58

write(10,%)y66

write(10,*)yy46

end

» Comvoluciona el flujo estelar con la transmision de los filtros V y B del sistema de Johnson & Morgan.

program inter

real*8 1g(100),tg(100),1£(1000),£(1000)

real*8 dif

real*8 y1,y2,a,rflujo
open(unit=10,file="v.dat’,status="o0ld’)
open(unit=11,file="ic4699-cc.txt’,status="old")
open(unit=12 file="flujo.dat’,status="unknown’)
do i=1,88

read(10,*)lg(i),tg(i)

end do

doj=1,855

read(11,*)1f(j) £()

end do

do j=1,855

do i=1,88

dif=If(j)-1g(i)

if(abs(dif).le.25.) then

if(dif.gt.0.) then
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y1=lg(i)

y2=1g(i+1)
a=(tg(i+1)-tg(i))/50.
r=a*(If))1g (D) +tg()
else
a=(tg(i)-tg(i-1)) /50.
r=a*(lf(j)-1g(i-1))+tg(i-1)
y1=lg(i-1)

y2=lg(i)

endif

else

goto 1

endif

flujo=r*{(j)
write(12,%)If(j),r,flujo
write(*,*)If(j),r.flujo
if(r.ge.1)write(*,*) ufo’
1 enddo

enddo

end

» Integra el flujo en las distintas bandas

program integra

real*8 1(1000),£(1000),r,a(1000),ri

real*8 a1(1000)
open(unit=10,file="flujo.dat’,status="0ld")
open(unit=11,file="integral.dat’,status="unknown’)
ri=0.

1(0)=0.

£(0)=0.

do i=1,855

read(10,*)1(i),x£(i)

al(i)=(1(1)-1G-1))*fG-1)
a(i)=al(i)+(1(1)-1G-1))*(f(Q)-f(i-1)) /2.
ri=ri+a(i)

write(11,%)1(),a(i),ri

enddo

write(*,*)ri

end
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