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Capítulo 1 

Introducción 

1.1. Panorama general de la evolución de las 
estrellas centrales de Nebulosas Plane
tarias 

La teoría básica para describir la producción de nebulosas planetarias y la 
evolución de sus núcleos está relativamente bien entendida desde el trabajo 
pionero de PaczyIÍski (1971) . 

Las nebulosas planetarias se forman a partir de estrellas de masas iniciales 
entre 0.8 y de 6 a 8 M0 que han evolucionado hasta completar el quemado de 
hidrógeno y helio en su interior a través de la fase de la Rama Asintótica de las 
Gigantes (AGB, por sus siglas en inglés) consistiendo entonces de un núcleo 
de carbono y oxígeno con masas entre I'V 0.5 - 1 M0 , rodeado por una capa 
delgada o envolvente de I'V 10-2 M0 formada por dos cáscaras delgadas, la 
más interna quemando helio y la más externa quemando hidrógeno. Durante 
la fase de A GB se observa pérdida rápida de masa y esta es la razón por la que 
las masas de los núcleos resultantes de carbono son menores que las masas 
que tenían las estrellas al inicio de su evolución. Dupree (1986) observó que 
para estrellas supergigantes de clase espectral M, las tasas típicas de pérdida 
de masa son M I'V 10-6 M0 año- I con vientos con velocidades a grandes 
distancias de la estrella de I'V 20 km S-l. 

PaczyIÍski (1971) demostró que la evolución de estrellas de masa inter
media está esencialmente gobernada por la masa del núcleo y, en particular, 
existe una relación directa entre la luminosidad y la masa del núcleo estelar: 

1 
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L 4 (Me ) - ~ 6 X 10 - - 0.5 , 
L0 M0 

(1.1 ) 

donde L es la luminosidad medida y Me es la masa del núcleo. 
Así que si la masa perdida por la estrella A G E deja intacto algún re

manente de la cáscara de hidrógeno, entonces el efecto inmediato es que la 
pérdida de masa en la AGE no afecta la luminosidad de la estrella. 

Cuando cesan los vientos intensos, las estrellas evolucionan hacia tem
peraturas efectivas mayores y empier.an a ionizar la materia perdida previa
mente en los vientos. La razón física de la salida de la A GE no se entiende aún 
del todo, ni tampoco se conoce la naturaleza de la fuente de energía (quema
do de H o He) durante la evolución del núcleo de la nebulosa planetaria (Iben 
1995). El estadio evolutivo siguiente es el de núcleo de nebulosa planetaria 
donde el quemado nuclear se apaga gradualmente. En el diagrama H-R la 
trayectoria a los núcleos de nebulosas planetarias sigue una traza evolutiva 
hacia temperaturas efectivas más calientes a luminosidad casi constante, para 
posteriormente torcer hacia la traza de enfriamiento de las enanas blancas. 

1.2. Breve descripción de las estrellas del 
tipo Wolf-Rayet 

En 1867, C. Wolf y G. Rayet descubrieron 3 estrellas de tipo espectral 
O en la constelación del Cisne cuyos espectros mostraban características 
anómalas ya que mostraban gran cantidad de líneas en emisión donde al
gunas aparecían con intensidades y anchos excesivos. A estas estrellas se les 
conoce hoy en día como estrellas Wolf-Rayet (W-R). 

El análisis posterior de estos objetos ha mostrado que, en general, son 
estrellas muy calientes (con temperaturas efectivas en promedio de unos 
30000 K) y muy luminosas (con magnitudes absolutas desde -4.5 hasta -6.5) 
y cuyos espectros muestran características conspicuas. 

Sus espectros muestran líneas en emisión excesivamente intensas y anchas 
de He T, He TT, C ITI, C TV, N ITI, N v, O v y O VT. Las líneas anchas en emisión 
tienen a menudo líneas más angostas de absorción superimpuestas, pero -
desplazadas al azul. Estas observaciones se ajustan a una interpretación de 
atmósferas estelares expandiéndose a velocidades mayores o iguales a 1000 km 
S-l y a este tipo de perfiles se les conoce como P Cisne. 
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Se deduce que son estrellas jóvenes de Población 1 por su asociación a es
trellas OB en cúmulos abiertos, en Regiones HII y como compañeras binarias 
de estrellas O y B. De hecho, casi todas las estrellas WR se encuentran en 
sistemas binarios y se ha calculado que tienen masas de 10 a 40 M0. 

Son estrellas ricas en helio y deficientes en hidrógeno; de sus abundan
cias se han distinguido tres clases principales: a) Estrellas WC, que muestran 
sobreabundancia de carbono donde sus espectros están dominados con emi
siones de carbono, helio y oxígeno llegando hasta las especies C TV y O TV, 
pero que no muestran líneas de hidrógeno ni de nitrógeno; b) Estrellas WN, 
que muestran exceso de nitrógeno y en cuyos espectros dominan las líneas 
desde N m hasta N v y sus espectros están dominados por líneas de helio y 
nitrógeno aunque también muestran líneas de carbono, silicio e hidrógeno; 
c) Estrellas WO, las cuales son más raras que las estrellas de clases WC y 
WN; sus espectros son parecidos a los de las WC, excepto que las líneas de 
oxígeno son más predominantes y muestran una tendencia a exhibir líneas 
de especies de alta ionización. 

Estas tres clases espectrales se subdividen a su vez en subclases en base a 
criterios que consideran los cocientes de intensidad de algunas líneas específi
cas del espectro estelar y corresponden a una clasificación por ionización. Las 
estrellas WC que muestran especies de alta ionización (He n, C TV y O VI) se 
designan como WC2 a WC4 (WOl a W04 en el caso de las WO) y son lla
madas tempranas, mientras que las que muestran especies de baja ionización 
(He T y C TI) se designan como WC6 a WC9 y son llamadas tardías. Así mis
mo, en el caso de las WN, las tempranas son aquellas que exhiben emisión 
de especies de alta ionización (He n, N v y O v) y se designan como WN2 a 
WN5, mientras que las tardías son aquellas que muestran líneas de especies 
de baja ionización (HeT y Nm) y se clasifican como WN6 a WN9. 

Parece ser que las clases WC y WN representan un estadio evolutivo 
particular y los dos tipos resultan de diferencias reales en abundancia y no 
por diferencias en excitación. 

Son inicialmente estrellas calientes y masivas que sufren una pérdida ex
trema de masa mediante un viento estelar intenso. Este viento se acelera 
desde bajas velocidades cerca de la superficie de la estrella a velocidades 
mayores que la velocidad de escape. De esta forma la estrella pierde sus 
capas externas revelando interiores con composiciones químicas muy modifi
cadas por las reacciones nucleares en el interior estelar. Se ha sugerido que en 
las estrellas WN vemos productos del ciclo CNO de quemado de hidrógeno, 
mientras que las WC son estrellas que ya pasaron por quemado de helio, por 
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lo que podríamos estar viendo ya sea el núcleo de la estrella o, más probable
mente capas convectivas intermedias enriquecidas con productos sintetizados 
en el núcleo. Las tasas observadas de pérdida de masa son, típicamente de 
más de 10-5 M0 año-l. En el caso de las estrellas masivas la pérdida de masa 
llega a ser una fracción importante de la masa estelar afectando la evolución 
de la estrella. 

El viento genera posteriormente una atmósfera extendida en expansión 
del tamaño de varios radios estelares. La velocidad máxima promedio del 
material en los vientos de estrellas WR (llamada velodidad terminal) tiene 
valores que van de 800 km S-l hasta más de 3000 km S-1 y supera la velocidad 
de escape de la superficie de la estrella. 

1.3. Las estrellas centrales de Nebulosas Pla
netarias del tipo [WC] 

La mayoría de las estrellas que evolucionan a través de la AGB per
manecen con superficies ricas en hidrógeno y muestran composiciones quími
cas cercanas a la solar, sin embargo una fracción considerable, alrededor de 
un 20 %, de las estrellas centrales de nebulosas planetarias muestran composi
cietones deficientes en hidrógeno (Méndez 1991). La estructura y evolución 
de esta fracción sigue siendo enigmática. 

Miembros importantes de la población deficiente en hidrógeno son las 
llamadas estrellas centrales de Nebulosas Planetarias de tipo Wolf-Rayet (en 
adelante denotadas [WR], siguiendo la notación hecha por van der Hucht 
et al. 1981), con abundancias superficiales típicas de (He, e, O) = (33, 50, 
17) por ciento, por masa (Hamann 1997; Koesterke & Hamann 1997b), por 
lo que han sido clasificadas con tipos espectrales de la secuencia del carbono 
[WC], siguiendo la clasificación para estrellas Wolf-Rayet de Población 1. 
N otablemente no se encuentran estrellas centrales [WR] de la secuencia del 
nitrógeno. 

Además de sus exóticas abundancias, las [WR] muestran vientos este
lares fuertes con tasas de pérdida de masa de rv 10-6 M0 /año y velocidades 
terminales del viento del orden de rv 103 km S-l, pero aparte de eso no se 
distinguen significativamente del resto de las estrellas centrales de Nebulosas 
Planetarias (Górny & StasiIÍska 1995; Tylenda 1996) y se espera que tengan 
la misma masa promedio de rv 0.6 M0 (Szczerba et al. 1998). 
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Otro dato curioso de las estrellas centrales [WR] es que solamente pre
sentan tipos espectrales muy calientes [WC 2] a [WC 4-5] (en promedio 
T* ~ 100000 K, llamadas estrellas tempranas o [WC]-early, [WCE]) o tipos 
espectrales fríos [WC 8] a [WC 12]' con una temperatura efectiva promedio 
de T* rv 30000 K. Estas estrellas son llamadas tardías o [WC]-late ([WCL]). 
Hay muy pocos objetos clasificados en los tipos intermedios [WC 5-7] (Tylen
da et al. 1993), mientras que las Wolf-Rayet masivas presentan mayormente 
tipos intermedios, y pocos objetos en los tipos extremos. 

Los modelos estándares de evolución estelar predicen estrellas post-AGB 
ya sea con superficies ricas en hidrógeno (Blocker 1995) o, si son deficientes 
en hidrógeno, que muestren sólo un pequeño porcentaje de oxígeno en sus 
fotósferas (Iben & McDonald 1995), por lo que todavía hacen falta mode
los apropiados para las [WR]. De hecho, los modelos de estrellas en la fase 
de quemado de helio (Wood & Faulkner 1986; Vassiliadis & Wood 1994) 
mantienen una capa externa delgada rica en hidrógeno, como fue enfatizado 
por Górny & Tylenda (2000). 

Algunos de los escenarios evolutivos que han sido propuestos hasta ahora 
para producir estrellas deficientes en hidrógeno de tan baja masa pueden 
encontrarse principalmente en los trabajos realizados por Blocker (2001) Y 
Herwig (2001). Hasta ahora existen 3 propuestas: 

El primer escenario supone que las [WR] se forman por un pulso térmico 
muy tardío, flash final de helio en la cáscara mientras la estrella se encuentra 
en su fase de enfriamiento durante su evolución post-AGB, llamado escenario 
born-again (Iben et al. 1983), que la lleva de regreso a la AGE. 

Un segundo escenario supone que las [WR] emergen directamente de la 
A GE, debido a un pulso térmico inmediatamente antes que la estrella salga 
de la AGB. 

El tercer escenario es similar al anterior, solo que en este caso el pul
so térmico ocurre cuando la estrella cruza el diagrama H-R a luminosidad 
constante. 

Los dos últimos escenarios han resultado más satisfactorios y son los que 
más se ajustan a las evidencias observacionales (Górny & Tylenda 2000; 
Blocker 2001). El escenario born-again no puede explicar la mayoría de las 
[WR], como lo mostraron Górny & Tylenda (2000). La alta abundancia de 
carbono observada en estas estrellas implica que ha ocurrido un mezclado en 
lo profundo (Herwig et al. 1997; 1998). 

Recientemente se ha propuesto una secuencia evolutiva para las estre-
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llas centrales [WC] que trata de emular la secuencia evolutiva de las estre
llas masivas Wolf-Rayet de Población Ide la secuencia del carbono. Según 
esta secuencia, la evolución va desde las estrellas tardías a las tempranas. 
Esquemáticamente la evolución sería como sigue: [WC 11-12J -+ [WC 8J -+ 
[WC 2-4J -+ PG 1159 -+ WD, donde PG 1159 constituyen un tipo de estrellas 
en etapa pre-Enana Blanca con superficies deficientes en H y que terminan su 
vida en la etapa de Enanas Blancas (WD, por sus siglas en inglés) de helio. 

Esta secuencia evolutiva propuesta para las estrellas [WC] se basa en el 
análisis de las atmósferas estelares de estrellas [WC] con modelos fuera del 
estado de equilibrio termodinámico local (No-LTE) que reproducen los espec
tros estelares observados (Hamann 1997; Leuenhagen & Hamann 1998) yen 
las propiedades nebulares de las nebulosas planetarias alrededor de estrellas 
[WC] (Acker et al. 1996). Górny & Tylenda (2000) dieron otros argumentos 
observacionales a favor de la existencia de tal secuencia evolutiva. De Marco 
(2003) ha proporcionado más razones observacionales y teóricas para la exis
tencia de la secuencia evolutiva, aunque esta propuesta se encuentra aún en 
debate. 

1.4. Las Nebulosas Planetarias con núcleos 
de los tipos [WR] y WELS 

Las nebulosas planetarias con estrellas centrales del tipo [WRJ (en ade
lante denotadas como WRPNe) se distinguen de otras nebulosas planetarias 
no-WR (denotadas en adelante simplemente como PNe) por los espectros 
estelares de sus núcleos. Hay numerosas e intensas líneas anchas en emisión 
de helio, carbono y oxígeno y virtualmente ningún signo de presencia de 
hidrógeno en los espectros estelares de las primeras. Aún así, las estrellas 
[WRJ no son los únicos núcleos rodeados por una nebulosa caliente que mues
tran líneas en emisión en sus espectros. Existen también las llamadas "estre
llas de líneas en emisión débiles" (en adelante denotadas como WELS, por 
sus siglas en inglés; Tylenda et al. 1993) que presentan líneas más débiles y 
angostas que las líneas observadas en las [WRJ. A las nebulosas planetarias 
cuyos núcleos son del tipo WELS, se les denotará en adelante WLPNe. 

Entre las 350 nebulosas planetarias galácticas con continuo estelar me
dido y más de las 1000 nebulosas planetarias con espectroscopía nebular 
disponible (Tylenda et al. 1993; Górny & Stasinska 1995; Peña et al. 1998; 
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2001), menos del 15 % tienen núcleos que presentan características Wolf
Rayet. Estas WRPNe han sido recientemente objeto de mucha atención ya 
que, como se mencionó en la sección anterior, plantean un problema para la 
teoría de evolución de estrellas centrales de nebulosas planetarias. Ver por 
ejemplo Górny & Stasinska (1995); Crowther et al. (1998); Górny & Tylenda 
(2000); Górny et al. (2001) y algunos artículos publicados por nosotros, que 
contienen resultados parciales del trabajo presentado en esta tesis. 

Górny & Stasinska (1995) encontraron que las propiedades físicas y abun
dancias químicas de las WRPNe no mostraban diferencias comparadas con 
las propiedades de las nebulosas planetarias alrededor de estrellas no-WR, 
excepto en sus velocidades de expansión. Desde entonces hasta ahora, Peña 
et al. (2001) reportaron un comportamiento inesperado de los cocientes de 
temperatura electrónica [O 1I1J/[N nJ para las WRPNe que parece no encon
trarse en las PNe (ver también Capítulo 3 de esta tesis). Además, Górny et al. 
(2001) han encontrado que en un diagrama infrarrojo (H - K) vs. (J - H), 
las WRPNe se distribuyen en una zona mayor que las PNe lo cual refleja, 
probablemente mejor, las diferencias en las propiedades estelares y del pol
vo que las diferencias en las características nebulares. Recientemente, Acker 
et al. (2002) han concluído que las WRPNe muestran mayor turbulencia, 
aunque muestran velocidades de expansión similares a las PNe. Este resulta
do es discutible y presentamos algunos resultados diferentes en el Capítulo 4 
y en Medina et al. (2005a). 

En cuanto a la secuencia evolutiva propuesta por diferentes autores, 
Parthasarathy et al. (1998) sostienen que las WELS son un estadio inter
medio entre las estrellas [WC] y las PG 1159. Sin embargo, Peña et al. (2001) 
y Medina et al. (2005a) (ver también Capítulos 3 y 4 de esta tesis) han ar
gumentado que las nebulosas planetarias alrededor de las WELS son más 
similares a las nebulosas planetarias no-WR que a las WRPNe y consideran 
dudosa la propuesta de Parthasarathy et al. (1998). 

Más aún, no todas las WRPNe se ajustan a esta propuesta de secuencia 
evolutiva de sus núcleos, ya que 5 WRPNe con estrellas centrales de tipo 
tardío, K 2-16, M 4-18, He 2-459, He 2-99 y NGC 40, muestran nebulosas con 
densidades demasiado bajas como para pertenecer a tal escenario, ya que 
se espera que las nebulosas más jóvenes - y, por consiguiente, con estrellas 
centrales de tipos espectrales más tardíos- sean de alta densidad. Ésto ha 
llevado a sugerir que podrían tener una condición evolutiva diferente!. Otro 

1 De acuerdo a nuestros datos, NGC 40, M 4-18 Y He 2-459 podrían, de hecho, pertenecer 
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argumento en contra es que la abundancia de carbono en el viento de las es
trellas [WC] disminuye al decrecer el tipo espectral (Hamann 1997), mientras 
que se esperaría lo contrario, al menos a partir de consideraciones simples. 
Este resultado ha sido puesto en duda por De Marco & Barlow (2001) 

Además, Peña et al. (1998) y De Marco & Crowther (1999) han mostrado 
que las nebulosas planetarias con núcleos del mismo tipo [WC] pueden tener 
propiedades nebulares muy diferentes (morfologías, abundancias químicas, 
etc.) sugiriendo que estrellas de masas iniciales muy diferentes pueden pasar 
por el mismo estadio [WC]. Finalmente, se sabe que el fenómeno Wolf-Rayet 
varía, al menos en algunos pocos casos (Peña et al. 1997a; Werner et al. 1992). 
Así, no resulta obvio que las estrellas que ahora aparecen como [WC 2-3J antes 
fueran de tipo [WC] tardío. 

1.5. Nuestro trabajo 

Con el fin de estudiar el fenómeno [WR] y el efecto del viento estelar 
masivo sobre la nebulosa planetaria, así como intentar resolver algunas de la 
controversias planteadas arriba, un grupo de investigadores y la sustentante 
de esta tesis iniciamos, en 1995, una serie de observaciones sistemáticas de 
WRPNe, obteniendo datos espectroscópicos de alta dispersión de las nebu
losas y sus núcleos. Pretendíamos reunir un conjunto homogéneo de datos 
para estudiar la naturaleza y evolución de las WRPNe. Una de las venta
jas de la alta dispersión es que es posible distinguir las líneas estelares y 
nebulares de manera segura. Esto es esencial para nebulosas compactas que 
rodean estrellas de tipos tardíos, donde las líneas estelares podrían afectar los 
diagnósticos nebulares en caso contrario. La descripción de las observaciones 
y de nuestra muestra se presenta en el Capítulo 2. 

Los primeros resultados de este esfuerzo fueron publicados por Peña et al. 
(1998), donde se analizó una muestra de nebulosas de muy alto grado de 
excitación ionizadas por estrellas centrales [WC 2-3J utilizando modelos com
putarizados detallados de fotoionización para cada objeto. Posteriormente, se 
reportaron intensidades de líneas, condiciones físicas y composición química 
para 34 WRPNe incluídas algunas nebulosas planetarias con estrellas cen
trales del tipo WELS (Peña et al. 2001). Este trabajo se detalla en el Capítulo 
3, donde se presenta el procedimiento del diagnóstico del plasma realizado 

a esta secuencia (ver Capítulo 3.) 



1.5. NUESTRO TRABAJO 9 

para los objetos de nuestra muestra y el análisis y discusión de los resultados 
obtenidos. 

Además, nuestros datos de alta dispersión nos permitieron realizar un 
análisis del comportamiento cinemática y dinámico de 24 WRPNe de nues
tra muestra total con el propósito de estudiar los efectos del viento masi
vo de las estrellas [WC] sobre la cáscara nebular. Analizamos los diferentes 
fenómenos cinemáticos que afectan los perfiles nebulares: velocidades de ex
pansión, turbulencia y material de alta velocidad. En particular, abordamos 
el problema de si las WRPNe presentan mayores velocidades de expansión 
y I o turbulencia en comparación con las nebulosas planetarias no-WR. Para 
realizar este análisis incluímos una muestra de 14 PNe ordinarias (de núcleos 
no-WR ni WELS) la cual nos sirve como muestra de control para confirmar 
que cualquier tendencia encontrada para las WRPN e es verdadera y que no 
es producto de un efecto instrumental. 9 WLPNe han sido consideradas tam
bién en el análisis. Estos análisis sobre la cinemática y la dinámica de las 
WRPNe se encuentran en los Capítulos 4 y 5 respectivamente y estan en 
proceso de ser publicados (Medina et al. 2005a,b). 

Finalmente, en el Capítulo 6 se hace una discusión global sobre los resul
tados obtenidos y se dan las conclusiones derivadas por este trabajo. 

Además, se han incluído 6 Apéndices que contienen infromación adicional 
que se usó para realizar el análisis de las WRPNe. El Apéndice A contiene una 
breve discusión individual de algunos objetos que por alguna razón nos pare
cen peculiares y que consideramos importante el hacer una mención aparte 
del estudio estadístico global que es el motivo de esta Tesis. El Apéndice B 
presenta los espectros combinados y calibrados de los objetos WRPNe ob
servados. La tabla que enlista los flujos desenrojecidos medidos de las líneas 
con respecto a H,8 se presenta en el Apéndice C, junto con información adi
cional tal como el diámetro aparente nebular, el coeficiente de desenrojec
imiento utilizado, así como las abundancias iónicas derivadas para cada uno 
de los objetos. También se presentan (Apéndice D) los diagramas bidimen
sionales posición-velocidad (p-v) para las líneas He lT .\4686, H,8, [O m].\5007, 
[N n].\6584, que fueron utilizadas para realizar el estudio cinemática de las 
nebulosas y los perfiles extraídos de estas líneas. En el Apéndice E se presen
tan las trazas evolutivas utilizadas para el análisis dinámico de las nebulosas, 
así como los diagramas H-R obtenidos para los objetos analizados. Final
mente, en el Apéndice F se incluyen los artículos realizados a partir de los 
datos que se obtuvieron entre 1995 y 2000 para realizar esta Tesis. 
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Capítulo 2 

Las observacion-es 

2.1. La muestra observada 

Nuestra muestra total consta de 47 objetos y está compuesta por 24 
WRPNe, 9 WLPNe y 14 no-WRPNe. 

Las 24 WRPNe estudiadas corresponden aproximadamente a un 60 % del 
total de WRPNe conocidas hasta ahora, de las cuales 15 tienen una estrella 
central [WR] de la secuencia del carbono de tipo espectral temprano ([WCEJ) 
y 8 tienen un tipo espectral tardío ([WCLJ). También hemos observado una 
de las dos WRPNe con estrella [WC] de tipo intermedio ([WC6J) conocidas 
a la fecha de iniciar este trabajo. 

Los tipos espectrales de las estrellas centrales [WC] se tomaron de la 
literatura y se muestran en las Tablas 4.1 y C.1 (Capítulo 4 y Apéndice C, 
respectivamente). A las estrellas centrales de tipo WELS que no contaban 
con una clasificación espectral previa, se les asignó un tipo espectral tentativo 
usando los criterios de clasificación de las estrellas [WC] propuestos por van 
der Hucht et al. (1981), Méndez & Niemela (1982) y Hu & Bibo (1990), 
los cuales están basados en la intensidad relativa de las líneas C IV .-\5805 y 
C JII .-\5695 Y las líneas O v.-\5598, O VI .-\5290 Y O VII .-\5670 en el óptico. Estos 
criterios dependen casi exclusivamente de la temperatura estelar, por lo que 
el tipo espectral es un reflejo directo de la temperatura de la estrella [WC]. 

Se incluyeron 9 WLPNe debido a que, como se mencionó en la Intro
ducción, las estrellas WELS han sido consideradas por algunos grupos de 
investigación como un estadio intermedio entre las [WCE] y las [WCL] y, 
finalmente, se incluyeron 14 nebulosas planetarias ordinarias, es decir neb-

11 
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ulosas planetarias cuyas estrellas centrales no son de tipo [WC] o WELS, 
para contar con una muestra de control que nos permitiera determinar las 
tendencias reales en el comportamiento de las WRPNe eliminando posibles 
efectos instrumentales. La lista total de objetos observados se encuentra en 
la descripción de las observaciones que se presenta en la Tabla 2.1. 

Para la muestra total se obtuvieron espectros echelle de alta dispersión, los 
cuales proporcionan información tanto de las nebulosas como de sus estrellas 
centrales. A continuación se presentan con detalle las características de las 
observaciones realizadas. 

2.2. Programa de observación y reducción de 
datos 

Todas las observaciones se obtuvieron sistemáticamente con el telescopio 
de 2.1 metros del Observatorio Astronómico Nacional ubicado en la Sierra 
de San Pedro Mártir, B.C., México. Este telescopio tiene un diseño Ritchey
Chretien el cual, usando un espejo secundario de configuración f /7.5, da una 
escala de placa de 13.03" /mm. Como los límites en declinación del telescopio 
son de +690 y -400

, solamente se observaron aquellas WRPNe cuyas decli
naciones estuvieran en ese intervalo, con lo cual nuestra muestra quedó fi
nalmente constituída por 24 WRPNe, más las 9 WLPNe y 14 PNe normales 
mencionadas en la sección anterior. 

Las observaciones consistieron en espectros de alta dispersión (0.2 - 0.3 
A por pixel) usando el espectrógrafo echelle REOSC con una rejilla de 300 
líneas/mm. Esto nos permitió obtener unos intervalos amplios de longitud 
de onda en una sola configuración tales como 3500 - 6650 A y 3360 - 7360 
A, dependiendo del detector usado. Así, fue posible obtener al menos desde 
el doblete [O n]A3726, 3729 hasta Ha e incluso llegando, algunas veces, al 
doblete [S n]A6717, 6731 en un solo espectro. 

Los espectros fueron adquiridos durante las siguientes temporadas de ob
servacion: 29-31 de Julio de 1995 y 14-17 de Junio de 1996 utilizando el 
detector CCD Tektronix de 1024 x 1024 pixeles de 24JLm x 24JLm cada uno, 
dando una dispersión espectral promedio de 0.3 A y un ancho instrumental 
de 18 km/s con un ancho de rendija de 150JLm. Posteriormente se utilizó el 
CCD Thomson de 2048 x 2048 pixeles de 14JLm x 14JLm cada uno, dando una 
dispersión de 0.2 A y 14 km/s de ancho instrumental con un ancho de rendija 



2.2. OBSERVACiÓN Y REDUCCiÓN DE DATOS 13 

de 150¡.tm, para las temporadas de observación: 3-4 de Agosto de 1997, 11-14 
de Diciembre de 1998, 4-7 de Octubre de 1999 y 1-3 de Noviembre de 2000. 

Además, siempre se usó una máscara de 1 mm para reducir el largo de la 
rendija, de manera que ésta cubría un tamaño angular de 13'!3 en el plano 
del cielo. 

Se tomaron al menos dos observaciones consecutivas para cada objeto en 
cada temporada de observación, con tiempos de exposición de 2 a 15 minutos 
para obtener una buena señal a ruido (S/N) para las líneas débiles mante
niendo a las más intensas libres de saturación. La rendija del espectrógrafo 
siempre se mantuvo orientada en dirección este-oeste y centrada sobre la es
trella central, aunque los objetos extendidos nos permitieron mover la rendija 
en diferentes posiciones a través de las nebulosas. En la Tabla 2.1 se muestra 
la lista de los objetos observados, las fechas de observación y la descripción 
general de los parámetros instrumentales de éstas. 

Para la reducción de los espectros se utilizó el paquete IRAF1 
. Éste incluye 

sustracción estándar de bias y corrección por campo plano para todos los 
espectros. Para este fin, se tomaron por lo menos 10 imágenes bias y 6 campos 
planos cada noche en todas las temporadas de observación. Los espectros 
fueron extraídos de la región central, usando una ventana de extracción de 
4" x 13", por lo que los espectros incluyen ambas componentes, la estelar y 
nebular. 

Teniendo al menos dos espectros consecutivos de cada objeto de la mues
tra y una vez corregidos por bias y por campo plano y extraídos, éstos se 
combinaron para mejorar la S/N en cada objeto antes de realizar las calibra
ciones por longitud de onda y flujo. 

La calibración en longitud de onda se realizó mediante espectros de una 
lámpara de Th-Ar en todos los intervalos espectrales. En un espectro echelle 
la resolución espectral es diferente en cada orden, siendo más alta en el ex
tremo azul y decreciendo hacia el extremo rojo del espectro (R = >'/b>'). 

Para calibrar en flujo se usaron las estrellas estándares espectrofotométri
cas de la lista de Hamuy et al. (1992), las cuales fueron observadas a lo largo 
de todas las noches en todas las temporadas de observación. 

Una vez extraídos y calibrados, los espectros obtenidos en la misma noche 
con las mismas condiciones instrumentales mostraron diferencias menores del 
5 % bajo condiciones fotométricas, mientras que los espectros obtenidos en 

1 IRAF es distribuído por NOAO, el cual es operado por AUR.A, Inc. bajo contrato con 
el NSF. 
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diferentes fechas presentan diferencias mayores. Debido a esto, la incertidum
bre en la medida de las intensidades de las líneas fue estimada a partir de 
la medida de S IN y las diferencias entre las medidas tomadas de espectros 
del mismo objeto tomados en fechas diferentes. Los espectros combinados, 
extraídos y calibrados de todos los objetos de la muestra se presentan en el 
Apéndice B. 

2.3. Tratamiento de las líneas 

2.3.1. Medición de los flujos 

Una vez calibrados los espectros, se midieron los flujos de las líneas ne
bulares en emisión ajustando gaussianas en aquellas líneas donde una o dos 
gaussianas se ajustaban correctamente. En aquellos casos en donde la línea 
mostraba un perfil que no podía ajustarse utilizando una o dos gaussianas, 
se midió toda el área bajo la curva y a ésta se la tomó como el flujo integrado 
de tal línea. 

Los flujos observados de las líneas fueron corregidos por enrojecimiento 
de acuerdo a la expresión: 

1(>.) F(>.) 
log I(H¡'3) = log F(H¡'3) + c(H¡'3)f>" 

donde I(A) y F(A) son los flujos desenrojecidos y observados respectivamente, 
c(H¡'3) es la corrección logarítmica de desenrojecimiento para H¡'3 y f>, es la 
ley de extinción. Para esta última, se empleó la realizada por Seaton (1979). 
El valor de c(H¡'3) fue derivado del decremento de Balmer suponiendo el caso 
B de recombinación (Hummer & Storey 1987) para cada objeto. En la Tabla 
C.1 (Apéndice C) y en la Tabla 2 de Peña et al. (2001) se presentan los 
flujos desenrojecidos relativos a H¡'3 de las líneas nebulares en emisión más 
importantes para cada objeto de la muestra así como los valores obtenidos 
de c(H¡'3) . 

Las intensidades de las líneas más brillantes (flujos observados mayores 
que rv 10-14 erg cm-2 S-1) tienen un error del 10 %, en su mayoría. Las 
líneas con flujos observados de 1 - 5 X 10-15 erg cm-2 S-1 tienen errores 
entre el 20 y 30 %. Los datos en la Tabla C.1 marcados con dos puntos tienen 
incertidumbres mayores que el 50 %. 



2.3. TRATAMIENTO DE LAS LÍNEAS 15 

La Tabla C.1 y la Tabla 2 de Peña et al. (2001) también muestran el 
diámetro nebular aparente en segundos de arco (tomado de Acker et al. 1992) 
y el flujo integrado de H,By el tipo espectral de las estrellas centrales: wc y wl 
para las estrellas tipo [WC] y WELS respectivamente y pn para las estrellas 
centrales ordinarias (no-WR). 
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Tabla 2.1: Descripción de las observaciones 

PNG Nombre Fecha Descripción PNG Nombre Fecha Descri pción 
(d/m/a) observacional (d/m/a) observacional 

001.5 - 06.7 SwSt 1 03/08/97 3 100.6 - 05.4 TC 5217 04/10/99 3 
002.4 + 05.8 NGC 6369 29/07/95 1 103.7 + 00.4 M 2-52 02/11/00 3 

31/07/95 1 104.4 - 01.6 M 2-53 01/11/00 3 
15/06/96 2 02/11/00 3 

002.2 - 09.4 Cn 1-5 17/06/96 2 118.0 - 08.6 Vy 1-1 02/11/00 3 
003.1 + 29.4 Hb 4 14/06/96 2 120.0 + 09.8 NGC 40 13/12/98 3 
004.9 + 04 .9 M 1-25 17/06/96 2 130.2 + 01.3 TC 1747 30/07/95 1 
006.8 + 04 .1 M 3-15 17/06/ 96 2 31 / 07/95 1 
009.4 - 05.0 NGC 6629 04 / 08/ 97 3 13/ 12/98 3 
010.8 - 01.8 NGC 6578 14/06/96 2 133.1 - 08.6 M 1-2 01/11/00 3 
011.9 + 04.2 M 1-32 14/06/96 2 02/ 11/00 3 
011.7 - 00.6 NGC 6567 04/08/ 97 3 144.5 + 06.5 NGC 1501 13/12/98 3 
012.2 + 04.9 PM 1-188 03/ 08/ 97 3 04/ 10/ 99 3 
013.7 - 10.6 YC 2-32 02/ 11/00 3 146.7 + 07.6 M 4-18 13/12/ 98 3 
017.9 - 04.8 M 3-30 17/06/96 2 147.4 - 02.3 M 1-4 03/ 11 / 00 3 
027.6 + 04 .2 M 2-43 17/06/ 96 2 159.0 - 15.1 TC 351 11/ 12/ 98 3 
029.2 - 05.0 NGC 6751 03/08/ 97 3 161.2 - 14.8 TC 2003 04 / 10/ 99 3 
037.7 - 34 .5 NGC 7009 01/1 1/00 3 166.1 + 10.4 TC 2149 13/ 12/98 3 
048.7 + 01.9 He 2-429 04/10/ 99 3 194.2 + 02 .5 J 900 02/ 11 / 00 3 
061.4 - 09.5 NGC 6905 29/07/95 196.6 - 10.9 NGC 2022 02/11/00 3 

31/07/95 1 215.2 - 24.2 TC 418 12/ 12/ 98 3 
14/ 06/96 2 13/ 12/ 98 3 
17/06/96 2 221.3 - 12.3 TC 2165 03/11/00 3 

064 .7 + 05.0 RD+3003639 04/ 08/ 97 3 243.3 - 01.0 NGC 2452 12/ 12/ 98 3 
04/ 10/ 99 3 13/ 12/ 98 3 

068.3 - 02.7 He 2-459 03/08/97 3 243.8 - 37.1 PR1'M 1 12/12/98 3 
04/ 10/ 99 3 13/ 12/ 98 3 

084.9 - 03.4 NGC 7027 02/ 11 / 00 3 14/ 12/ 98 3 
089.0 + 00.3 NGC 7026 30/ 07/95 294.1 + 43.6 NGC 4361 04 / 10/ 99 3 

31 / 07/ 95 1 352.9 + 11.4 K 2-16 30/ 07/ 95 1 
13/ 12/ 98 3 14 / 06/ 96 2 

096.4 + 29.9 NGC 6543 30/ 07/ 95 1 03/ 08 / 97 3 
31/ 07/95 1 356.2 - 04.4 Cn 2-1 04 / 08/ 97 3 
15/06/96 2 

096.3 - 02.3 K 3-61 14/12/98 3 
04/10/99 3 

Descripciones Observacionales: 
(1) CCD de 1024 x 1024, 24 x 24J.1m2 pixeles, 3600 - 6700 A, rendija 4" X 13", res. ~ 0.3 A. 
(2) CCD de 1024 X 1024, 24 X 24J.1m2 pixeles, 3500 - 6650 A, rendija 4" X 13", res . ~ 0.3 A. 
(3) CCD de 2048 X 2048, 14 X 14J.1m2 pixeles, 3360 - 7360 A, rendija 4" X 13", res . ~ 0.2 A. 
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2.3.2. Anchos de las líneas 

Con el objeto de analizar el comportamiento cinemático de las nebu
losas se midieron los anchos de la líneas de H 1 (Hj3), He 1 >'5876, He n >'4686, 
[O n]>'3729 , [O m]>.5007 y [N n]>'6584. 

Las líneas en emisión a una frecuencia o longitud de onda dada no son 
infinitamente delgadas, sino que tienen un ancho natural debido al princi
pio de incertidumbre y hace que los fotones emitidos por un mismo proceso 
sigan una distribución alrededor de un valor medio. Sin embargo, normal
mente el ancho natural de la línea es mucho menor que el ensanchamiento 
producido por los intrumentos ópticos y electrónicos con los que se obtienen 
las observaciones. 

La velocidad correspondiente al ancho térmico para cualquier ión, puede 
expresarse como (Osterbrock 1989): 

donde Te es la temperatura electrónica del gas en grados Kelvin y m es 
la masa atómica en gramos. Si expresamos la misma ecuación con Te en 
unidades de 104 K y m en unidades de masa atómica, que denotaremos como 
A, entonces: 

Por lo tanto el ancho térmico es, para el hidrógeno: 

para el oxígeno: 

para el helio: 

y para el nitrógeno: 
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La temperatura electrónica usada para determinar el ancho térmico de 
las líneas, en cada objeto, fue la derivada para [O m] y se muestra en la Tabla 
3.1. La determinación de la temperatura electrónica se describe con mayor 
detalle en la sección 3.1.1. 

Para descontar el ancho instrumental Ll Vinst, éste si midió a partir del 
FWHM de las líneas de la lámpara de comparación. Se supone que ambos 
efectos contribuyen al ancho total en cuadratura, por lo que se corrigieron 
de la siguiente manera: 

donde Ll V m es el ancho a media potencia medido de la línea, Ll Vinst es el 
ancho instrumental, y Ll Yth es el ancho térmico. Ll Va es el ancho a media 
potencia corregido de la línea. Todos estos anchos están en unidades de km 
S-l. 

Los anchos de línea individuales se presentan en la Tabla 4.3 e incluyen, 
por lo tanto, la velocidad de expansión, componentes turbulentas o de alta 
velocidad en el gas, o la existencia de estructuras de densidad en las nebu
losas. El análisis cinemática se presenta en el Capítulo 4 (ver también Medina 
et al. 2005a) . 



Capítulo 3 

Diagnóstico del plasma de las 
WRPNe 

3.1. Introducción 

3.1.1. Temperaturas electrónicas 

La temperatura del gas ionizado se identifica con la temperatura cinética 
de los electrones que están excitando al gas, llamada temperatura electrónica 
(Te) la cual, en una nebulosa en equilibrio térmico, está determinada por el 
equilibrio entre los procesos de calentamiento y enfriamiento. En condiciones 
de equilibrio de energía, todos los procesos de ganancia de energía están 
balanceados por todos los procesos de pérdida de energía. 

El mecanismo principal de ganancia de energía (calentamiento) en nebu
losas fotoionizadas es la fotoionización de H y He, mientras que los mecan
ismos principales de pérdida de energía (enfriamiento) son: recombinación 
de H y He, radiación libre-libre de H y He y excitación colisional de nive
les ligados de baja energía de los iones abundantes de elementos pesados, 
principalmente e, N y o (Spitzer 1977). 

El proceso de enfriamiento más eficiente es la emisión debida a excitación 
colisiona!. Este tipo de líneas son llamadas prohibidas ya que provienen de 
transiciones electrónicas entre subniveles del mismo estado base, por lo que 
no cumplen la regla de selección de conservación de paridad y que pueden 
excitarse por colisiones con electrones térmicos. 

Los iones 02+ y el N+ son de la misma secuencia isoelectrónica (configu
ración 2p2) y tienen una estructura de niveles de energía tal que se producen 

19 
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líneas de emisión que provienen de niveles de muy diferente energía de ex
citación, de manera que el cociente de las intensidades de estas líneas es muy 
sensible a la temperatura de los electrones que son los que están excitando 
los diferentes niveles del ión por colisión. Esto ocurre en el 02+ para las tran
siciones: ID - 3 P("\5007) y 1 S - 1 D("\4363) y también en el N+ para las 
mismas transiciones, produciendo las líneas con longitudes de onda ,,\6584 y 
,,\5755 respectivamente. 

En el caso de nuestros datos, el cociente de S/N típico que se obtuvo, per
mite determinar la temperatura electrónica de la zona del 0 2+, a partir del 
cociente de las líneas de excitación colisional del [O m] "\5007/"\4363, para 
la mayoría de los objetos estudiados. Siguiendo el procedimiento estándar 
descrito por Osterbrock (1989), el nivel base del ión 02+ se representa por 
un átomo de 5 niveles y se resuelven las ecuaciones de equilibrio estadístico 
considerando las tasas de transición por excitación y desexcitación colisional, 
así como las transiciones radiativas entre los distintos niveles. Con esto, se 
calculan las poblaciones de los subniveles del nivel base del 0 2+, en distintas 
condiciones de temperatura y densidad. De esta manera, se obtienen lasemi
sividades de las distintas líneas que se producen. Los cocientes de las líneas en 
emisión se obtienen de los cocientes entre las emisividades correspondientes. 

Para las líneas del 0 2+ que interesan para el cálculo de la temperatura 
electrónica, la ecuación a resolver es de la forma (Spitzer 1977) : 

j(5007) 1/1 n_3p ,,/1 n-3p (A1S_ 3p + A,S_' n) 
j(4363) 1/1s_1n("!ls_1n + ,,/lS_3p) A'n_3p 

(3.1) 

donde j(,,\) es la emisividad de la línea de longitud de onda "\ ; I/i-.i es la 
frecuencia del fotón emitido por la transición i - j ; "/i -j es un coeficiente 
que incluye los parámetros atómicos colisionales, el cual es una función de 
la temperatura de la forma: "/i- j ex: exp( - 6.:;i) ; Ai- j es el coeficiente de 
Einstein de emisión espontánea para la transición i - j. 

Un procedimiento similar se deriva para las líneas del [N n] ,,\6584/,,\5755. 
Usando los parámetros atómicos listados por Stasinska & Leitherer 

(1996), se usó el programa ABELION construído y desarrollado por Grazyna 
Stasinska, quien generosamente nos permitió su uso, para obtener las emi
sividades de las líneas y la determinación de las temperaturas electrónicas 
para todos los objetos de la muestra. (Este programa no toma en cuenta la 
diferencia de composición química de las estrellas ricas en helio.) En la Tabla 
3.1 se listan las temperaturas electrónicas del [O m] y [N n] derivadas para 
los objetos de nuestra muestra. Para los casos bien determinados, el intervalo 
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de temperaturas medido a partir de este ión va desde 7700 K (para la nebu
losa planetaria He 2-429) hasta 19300 K (para la nebulosa planetaria del halo 
NGC 4361) con un promedio de 11 500 K, mientras que el intervalo medido 
a partir del ión [N n] va desde 8300 K (M 1-25) hasta 14400 K (lC 5217)con 
un promedio de 11 300 K. 

3.1.2. Densidades electrónicas 

La densidad electrónica ne promedio en una nebulosa puede medirse ob
servando los efectos de densidad en la excitación y en la desexcitación coli
sionales. 

Para esto se utilizan cocientes de líneas provenientes de niveles atómicos 
que se encuentran muy próximos en energía y cuyas poblaciones relativas 
sólo dependen de los cocientes de la fuerza de colisión. Si los niveles tienen 
diferentes probabilidades de transición radiativa y/o diferentes tasas de des
excitación colisional, las poblaciones relativas (y, por tanto, el cociente de 
las líneas) dependerán de la densidad electrónica. Este caso ocurre en el 0+ 
pandas transiciones 2 DS/2 - 4 S3/2 (A3726) Y 2 D3/2 - 4 S3/2( A3729) y también 
en el s+ para las mismas transiciones, produciendo líneas con longitudes de 
onda A6716 y A6731 respectivamente. 

El comportamiento del cociente de intensidades de las líneas del 0+ con 
las condiciones físicas se calcula de una manera análoga que los cocientes 
de las líneas del 0 2+. En este caso se resuelven las ecuaciones de equilibrio 
estadístico de un átomo de 3 niveles; la expresión que se obtiene es del tipo 
(Osterbrock 1989): 

j(3729) _ N(2 DS/ 2 ) A(A3729) 
j(3726) N(2 D3/ 2 ) A(A3726) , 

(3.2) 

donde N(X) es la población del nivel X y A(AO) es coeficiente de emisión 
espontánea que produce la línea en la longitud de onde Ao. 

Al igual que en el caso de la Te, las densidades electrónicas se derivaron 
utilizando el programa ABELION. 

El doblete de [O n]AA3726, 3729 se resuelve con el espectrógrafo echelle 
y fue detectado para muchos de los objetos de este estudio, permitiendo en 
principio determinar la densidad de la zona del 0+. Sin embargo, estas líneas 
son débiles en la mayoría de nuestros objetos, lo que genera una gran incer
tidumbre en la determinación de la densidad. Por otra parte, el cociente del 
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[O nJ pierde sensibilidad como estimador de densidad cuando ésta es menor 
que 200 cm-3 . Para la zona del S+, se midió la densidad electrónica a partir 
de [S nJAA6717, 6731 en los casos en los que se contaba con este ión. 

En algunos casos fue posible también estimar la densidad a partir de las 
líneas del [AflVJAA4741, 4711. 

3.1.3. Abundancias iónicas y totales 

Las líneas de emisión en una nebulosa gaseosa ionizada son en general 
ópticamente delgadas, por lo que se puede determinar directamente la abun
dancia del ión que las produce a partir de su intensidad. 

La intensidad de la radiación emitida por un ión, en la línea de longitud 
de onda A, está dada por (Osterbrock 1989): 

I(A, X m+) = J j(A) ds = J N(Xm+) ne E(A, Te) ds, (3.3) 

donde N(X m+) es la densidad del ión, ne es la densidad electrónica y E(A, Te) 
es el coeficiente de emisividad de la línea. 

Para el caso de líneas de recombinación, E(A, Te) depende débilmente de 
la temperatura, de la forma E >:;:j T-m, con m>:;:j 1, así es que, las abundancias 
calculadas usando estas líneas no son muy dependientes de la temperatura. 
Las abundancias iónicas de hidrógeno y helio se calculan mediante líneas 
de recombinación. En el caso de los elementos pesados, éstos en su mayo
ría tienen en el visible líneas intensas de excitación colisional de las que se 
obtienen las abundancias iónicas. 

Para las líneas de excitación colisional, el coeficiente de emisión depende 
fuertemente de la temperatura, lo que introduce un factor de error importante 
en la determinación de las abundancias iónicas. A partir de las intensidades 
de las líneas de excitación colisional, la abundancia iónica relativa al H+ 
queda dada por medio de expresiones del tipo: 

N(Xm+) m+ I(A) 
N(H+) = K(X ,A, Te, ne) I(H¡3) , (3.4) 

donde N(xm+) es la abundancia del ión, I(A) es la intensidad de la línea 
y K (X m+, A, Te, ne) es el cociente de la emisividad de la línea, relativa a 
la emisividad de H¡3; en consecuencia es una función que depende de los 
parámetros atómicos del ión tales como los coeficientes de excitación coli
sional y las probabilidades de emisión espontánea e inducida, etc. También 
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depende de las condiciones físicas de la :7.0na. La expresión general para la 
K(Xm+, A, Te, ne) es del tipo: 

K(Xm+ A T ) = hv(Hf3) Cie¡(Hf3) 
, , e, ne hV(A) q(A) , (3.5) 

donde Cie¡(H 13) es el coeficiente de recombinación efectiva para Hf3 y q(A) es 
el coeficiente de excitación colisional de la línea en cuestión. 

Esta expresión se reduce a: 

(3.6) 

Las funciones K de las líneas de excitación colisional dependen muy 
fuertemente de las condiciones físicas, en especial de la temperatura elec
trónica. Por lo tanto, una de las principales fuentes de error en la determi
nación de las abundancias iónicas es la imprecisión en la determinación de 
la temperatura electrónica o la existencia de fluctuaciones de temperatura 
dentro de la región. 

Con las funciones K descritas anteriormente y la intensidad de las líneas 
se determinaron las abundancias iónicas de 0+, 02+, N+, S+, S2+, Ar2+, 
Ar3+, Ne2+, Ne3+, Hé y He2+. Los resultados obtenidos para las WRPNe y 
WLPNe se encuentran en la Tabla 2 de Peña et al. (2001) (Apéndice F) y los 
resultados obtenidos para las PN e se presentan en la Tabla C.1 del Apéndice 
C. 

En principio, la abundancia total de un elemento relativa a la de hidrógeno 
correspondería a la suma de las abundancias de todos sus iones presentes en 
la nebulosa. Es decir: 

N(X) _ N(X+) + N(X2+) + N(X3+) + " . 
N(H) - N(H+) 

(3.7) 

Sin embargo, muchos de los iones presentes no tienen líneas en emisión en 
el visible y su presencia debe inferirse por otros medios. En particular, este 
es el caso de los elementos como N, Ne, Ar y otros, para los cuales solo es 
observable un estado de ionización en la mayoría de los casos. En el caso del 
carbono, que con el nitrógeno y el oxígeno, es uno de los elementos pesados 
más abundante, ninguno de sus iones presenta líneas de excitación colisional 
observables en el visible. 

Debido a esto, se han desarrollado varios métodos para determinar la 
abundancia de los iones no visibles. Entre estos hay métodos semiempíricos, 
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basados en las similitudes de algunos potenciales de ionización y métodos 
basados en la construcción de sofisticados modelos de estructuras de ioniza
ción de donde se deduce la abundancia de los iones no observables. 

En este trabajo se calcularon las abundancias totales por el método del 
factor de corrección por ionización (ICF) siguiendo el esquema propuesto por 
Kingsburgh y Barlow (1994) , que consiste en multiplicar la suma de las abun
dancias iónicas observables de un elemento por un factor que toma en cuenta 
la existencia de los estados iónicos no visibles. Los factores de corrección por 
ionización utilizados en este trabajo se muestran en el Apéndice C. 

3.2. Estructura de densidad y temperatura 

El amplio intervalo espectral de nuestras observaciones nos premitió deter
minar las densidades y temperaturas electrónicas a partir de varios cocientes 
de líneas. Se usó el procedimiento descrito en las secciones 3.1.1 y 3.1.2. 

Como ya se mencionó, las densidades electrónicas, ne se derivaron a 
partir de los cocientes de las líneas [O n] "\3726/"\3729, [S n] .,\6717/.,\6731 
y [Anv] "\4711/"\4740, y las temperaturas electrónicas Te de los cocientes 
[Om] .,\4363/.,\5007 y [Nn] .,\5755/.,\6583. Las densidades utilizadas para 
determinar las temperaturas electrónicas fueron las obtenidas a partir de 
rOn] .,\3726/.,\3729 cuando fue posible y [Sn] .,\6717/.,\6731 en caso contrario. 
Las densidades encontradas en nuestra muestra varían típicamente de 103 

a 104 cm-3, por lo que solamente la temperatura determinada por [Nn] 
.,\5755/.,\6583 es dependiente de las densidades y solo mínimamente. 

Las temperaturas y densidades electrónicas determinadas se enlistan en 
la Tabla 3.1. 

En esta sección, comparamos los diferentes diagnósticos de t emperatura 
y densidad con el fin de buscar tendencias sistemáticas. Para esto, se usó el 
parámetro 0 2+ /0+, el cual proporciona una fácil descripción del grado de 
excitación de la nebulosa y que es observable en la mayoría de los objetos de 
nuestra muestra. Las únicas excepciones son He 2-459, K 3-61, NGC 1501 y 
M 4-18, debido a que no se detectó el ión 0+ y PM 1-188 que es un objeto 
muy débil y enrojecido donde no se observaron las líneas de O. 

En todas las figuras de este trabajo, las WRPNe están representadas 
por círculos llenos, las WLPNe por círculos vacíos y las PNe por triángu
los vacíos. La Figura 3.1 muestra el cociente neIS TT]/ne[O TT] como función de 
0 2+ /0+. Aunque las determinaciones de neIS TT] y ne[O TT] son bastante si mi-
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Tabla 3.1: Parámetros físicos y abundancias nebulares l
. 

PN G Nom bre ne(SIlJ nc(OIlJ nclArlV) T.[OIlI) T. [NII) ~ 1ft i g zy. 
(cm- 3 ) (cm - 3 ) (cm- 3 ) (X l 0'K) (Xl0'K) X 10-4 

00 1. 5 - 06.7 SwStl 280000 8090 1.06 1.16 0.3 0 .40 0.32 0 .80 
002. 4 + 05.8 NOC6369 3220 1730 5220 1.0 1 1.20 15.7 1.14 4 .7 1 0.47 0.20 
002.2 - 09.4 en 1-5 4700 2010 1.09 0.9 1 82.8 1.16 4.29 0.32 0.40 
003. 1 + 02.9 Hb4 4600 1624 5860 0 .96 1. 17 33.9 1.38 5.28 1.23 0 . 16 
004.9 + 04.9 M 1-25 10400 3880 0.80 0.83 4.4 1.35 4.93 0 .81 0 .03 
006.8 + 04.1 M3-15 7443 6330 0.87 1.18 38.8 1.40 5.29 0.60 0. 12 
0 11.9 + 04.2 M 1·32 6720 2250 0.99 0.97 1. 2 1.26 2. 15 1.09 0 .04 
012.2 + 04.9 P MI-188 50 
0 17.9 - 04.8 M 3-30 525 1010 1990 1.03 1.16 27.2 1.71 2.82 0.68 0.26 
027. 6 + 04.2 M 2-43 10100 7390 1.05 1.17 14.3 1.10 2.01 0 .56 
029.2 - 05.9 NGC675 1 2730 1060 1. 12 0.99 5 .2 1.28 4 .4 1 0 .42 0.23 
048.7 + 01.9 H.2-429 68 10 3640 0.77 0.95 3.6 1.40 8.21 0.4 1 0.20 
06 1. 4 - 09.5 NGC6905 1530 45 1 1770 1.2 1 58.6 1.10 4.23 0.41 0 .27 
064.7 + 05.0 8D+3003639 21200 5990 1.01 0.92 0.03 0.24 0.70 1.25 0.24 
068.3 - 02.7 He 2-459 17400 2.00, 2 .00, 0.00 1 0 .02 0.002 
089.0 + 00.3 NOC7026 3250 2550 4140 0 .92 0 .98 14.7 1.24 4.67 1.01 0 .32 
096.3 + 02 .3 K3-61 1690 0.89 1.31 4.73 0.30 
120.0 + 09.8 NOC40 1980 1120 1.00 0.86 0.06 0.7 1 2.84 0 .23 
130.2 + 01.3 IC 1747 2380 3230 3880 1.12 1.19 78.6 1.18 3.29 1.15 0.20 
144.5 + 06.5 NOC 1501 1020 1.05 1.05 4.91 0.20 
146. 7 + 07.6 M4-18 6350 3270 0 .86 0.86 1.44 0 .30 
16 1. 2 - 14.8 IC2003 3840 2990 1640 1.28 1.12 2 1. 4 1. 13 2 .99 0.26 0.21 
243.3 - 01.0 NOC2452 1590 1670 934 1.30 0.97 6.0 1.27 3.75 0 .6 1 0 .22 
352.9 + 11. 4 K2- 16 504 103 1. 17 1.17 0.4 0 .79 0.49 

009.4 - 05.0 NOC6629 3470 11 00 0 .84 13.5 0 .93 4. 16 0 .09 0 . 13 
0 10.8 - 0 1.8 NOC6578 2270 883 3310 0.79 1.42 240 1.56 6.58 0 .66 0.20 
0 11.7 - 00.6 NOC6567 4360 4970 4720 0.95 0.94 28.3 0.88 4 .24 0. 19 0 .13 
096.4 + 29.9 NOC6543 5640 4420 5520 0.79 1.09 75.4 1.16 6.17 0.40 0.27 
100.6 - 05.4 IC5217 8850 41 50 4080 1.1 2 1.44 93.9 1. 15 3.30 0 .77 0.20 
159.0 - 15.1 IC35 1 2500 1. 3 1 24.7 
194.2 + 02.5 J 900 111 0 11 44 2236 1. 13 9.2 1.06 4.31 0.28 0.44 
221.3 - 12 .3 IC2165 3984 2298 6669 1.41 1.22 19.0 1.16 2.30 0 .55 0. 18 
356.2 - 04.4 Cn2-1 5320 2240 0.97 1.06 74.2 1.05 5.57 0 .78 0. 13 

013. 7 - 10 .6 YC2-32 3337 3337 0 .88 1.1 3 4.78 0 .1 4 
037.7 - 34 .5 NOC7009 4371 13119 5416 1. 08 1. 41 151. 8 1. 18 3.46 0.38 0 .35 
084.9 - 03.4 NGC 7027 30000 58973 1.64 1. 15 2.8 0.87 1.92 0 .38 0.26 
103.7 + 00. 4 M2-52 879 3082 1. 41 1.12 127. 1 1.63 2 .38 80.8 0 .40 
104.4 - 0 1. 6 M2-53 496 266 1.11 1.6 1.20 3.38 0.48 0.38 
1 18.0-08.6 Vyl-l 2 101 12 11 2 101 0.99 56.6 0.69 2.78 0.07 0 .21 
130.3 - 11.7 Ml·l 425 7 3004 475 2.7, 7.2 1.21 0.75 0.03 0.47 
133.1 - 08.6 Ml·2 4264 10 
147.4 - 02.3 Ml-4 6276 1.03 0 .97 4.01 0 .26 
166. 1 + 10.4 IC2149 10000 3278 0.95 6.8 
196.6 - 10 .9 NGC20n 800 1779 1.5 1 62.5 1.05 0.68 0.27 
215.2 - 24.2 IC418 18000 0.87 0.4 
243.8 - 37. 1 PlUM l ' 1200 1259 1.63 > 300 1.07 2 .5 1 0.40 0.32 
294.1 + 43.6 NGC 43613 800 1.93 > 180 

(1) El p rimer grupo corresponde a los objetos W R P N e, mientras que e l s egundo y el tercero agrupan & los objetos 
WLP N e y PNe respectivamente. 
(2) Datos tomados de Peña t:t al. ( 1990). 
(3) Datos tomados de Torres-Peimbert d al. (1990). 



26 CAPíTULO 3. DIAGNÓSTICO DEL PLASMA 

lares y hay una dispersión considerable, el diagrama muestra una tendencia 
de neIS TT]/ne[O "J > 1 principalmente para las WRPNe de baja excitación. 

En principio, los modelos de fotoionización predicen que las líneas de [8 n] 
provienen de regiones de menor grado de ionización que las líneas de [O n]' 
por lo que una explicación para la tendencia de la Figura 3.1 podría ser que, 
por lo menos para nebulosas de baja excitación que probablemente están li
mitadas por ionización, la densidad aumenta hacia afuera, hacia el frente de . 
ionización. Para las nebulosas limitadas por densidad (como probablemente 
es el caso para muchos de los objetos de alta excitación), la emisión de las 
líneas [8 nj. y [O n] se debe principalmente a trazas de esos iones que se en
cuentran en la zona del 02+, Y se espera que las densidades del [8 n] y [O n] 
sean iguales. 

La Figura 3.2 muestra ne[Ar TVJ/ne[o TTJ como función de 02+ /0+. De ma
nera similar a lo observado en la Figura 3.1, aquí también se aprecia una 
tendencia de ne[ArTVJ/ne[OTTJ > 1 para las WRPNe. 

La Figura 3.3 muestra el cociente Te[OTTTJ/Te[NTTl a partir de los valores 
de temperaturas electrónicas derivadas de los cocientes [O m] ,\4363/,\5007 y 
[N n] ,\5755/,\6583 respectivamente, como función de 02+ /0+. Notamos una 
tendencia en la que Te[o TT T¡/Te[N TTJ disminuye al aumentar la excitación, con 
valores significativamente menores que 1 en el límite de alta excitación. 

En los modelos simples de fotoionización con metalicidades alrededor de la 
mitad de la solar, que es el caso típico para los objetos de nuestra muestra, el 
comportamiento es muy diferente, ya que el cociente Te[o T T Tl /Te[ N T TJ aumenta 
de manera estable con la temperatura estelar efectiva después que T* alcanza 
valores mayores que 50000 K y es mayor que 1 para T* > 100000 K. La 
razón por la que la temperatura electrónica aumenta hacia afuera a bajas 
T*, es que los fotones estelares más energéticos se absorben en las regiones 
más externas y que los iones que se encuentran ahí enfrían de manera menos 
efectiva. A T* altas, las ganancias de energía son mayores, provocando una 
temperatura electrónica más alta. Enton<;:es, los iones que se encuentran en 
las zonas más externas se vuelven enfriadores más eficaces que los iones en la 
zona del 0++, resultando en un gradiente negativo del gas nebular hacia las 
zonas externas. De cualquier modo, el gradiente de temperatura mostrado 
por los modelos es muy suave, lo cual no está de acuerdo con lo mostrado 
por nuestros datos. Esto debe estudiarse con más detalle a futuro con más 
objetos y utilizando modelos más complejos que incluyan otros procesos de 
calentamiento y enfriamiento o bien, que incluyan estructuras de densidad 
más complejas. 
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Figura 3,1: Cociente de densidades electrónicas log (nelsTT]/ne[oTT]) en función 
del grado de excitación, Las WRPN e están representadas por círculos llenos, 
mientras que las WLPNe y PNe aparecen como círculos y triángulos vacíos 
respectivamente, Se aprecia una débil tendencia de mayor cociente a menor 
grado de ionización aunque hay una gran dispersión, Esto no sucede con las 
WLPN e o las PN e, 
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Figura 3.2: Cociente de densidades electrónicas (ne[ArTV]/ne[OTT]) como fun
ción del grado de excitación. Los símbolos son como los descritos en la Figura 
3.1. Se observa que las nebulosas en donde pudo derivarse ne[ArTV] son aquellas 
de alta excitación (0++ /0+ > 1). Los valores del cociente para las WRPNe 
se agrupan en general alrededor de un valor ligeramente mayor que la unidad 
y no indican una tendencia estadística que sugiera un gradiente de densidad. 
En el caso de las PNe, los valores del cociente se agrupan alrededor de un 
valor ligeramente menor que 1, aunque esto no es concluyente, ya que se 
cuenta con muy pocos objetos de este tipo. 
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Figura 3.3: Cociente de temperaturas electrónicas log (Te[OTTT]JTe[NTT]) en fun
ción del grado de excitación, para los objetos de esta muestra. Los símbolos 
son como los descritos en la Figura 3.1. Hay una clara tendencia mostrando 
un decremento de (Te[OTTT]JTe[NTT]) para objetos de mayor excitación. Este 
comportamiento es diferente a lo predicho por modelos de fotoionización con
vencionales (ver texto). 
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3.3. Cocientes de abundancia 

Las abundancias iónicas fueron obtenidas suponiendo un modelo de 2 
zonas de temperatura usando TeIO " T] para las especies iónicas de alto gra
do de ionización y Tel N "l (cuando existía) para los de bajo grado de io
nización. No se consideraron fluctuaciones de temperatura aunque hay que 
señalar que su presencia afectaría la derivación de las abundancias nebu
lares incrementando sus valores. Se puede encontrar mayor información sobre 
las fluctuaciones de temperatura en el trabajo pionero de Peimbert (1967) 
y en los últimos trabajos de Esteban (2002) y Liu (2002) . De acuerdo a 
Liu (2002), aunque el esquema estándar de las fluctuaciones de temperatura 
parece ser adecuado para explicar las propiedades observadas en Regiones 
HU, no parece ser el apropiado para explicar las grandes discrepancias en 
abundancias químicas observadas en nebulosas planetarias. 

Todas las abundancias iónicas fueron calculadas usando las densidades 
electrónicas derivadas de [O Tl] A3726/ A3729 (se usó la ne obtenida a partir 
de [S n] A6717/ A6731 cuando no fue posible usar el cociente de oxígeno). 
El valor de la densidad no es importante para la mayoría de los iones de 
interés, excepto para el 0+. Las abundancias iónicas calculadas para todos 
los objetos WRPNe y WLPNe se encuentran en la Tabla 2 de Peña et al. 
(2001) (Apéndice F) y para las PNe se muestran en la Tabla c.1. 

Los cocientes de abundancias por elemento fueron calculados a partir de 
los cocientes de abundancias iónicas usando los factores de corrección por 
ionización de Kingsburgh & Barlow (1994) . En el Apéndice C se dan los 
factores de corrección que se utilizaron para cada elemento. 

Estos factores de corrección concuerdan razonablemente con los modelos 
detallados realizados previamente para objetos altamente ionizados en Peña 
et al. (1998). Las barras de error enlistadas para 0, N y Ne solamente toman 
en consideración las incertidumbres propagadas de las incertidumbres en las 
condiciones físicas (temperatura y densidad electrónicas) . No se incluyen las 
incertidumbres en los factores de corrección. En al caso de objetos de baja 
excitación, tales como Sw St 1, BD +30°3639, He 2-459 y N GC 40, las abun
dancias de helio derivadas de esta manera, solamente son límites inferiores, 
ya que no se toma en cuenta el helio neutro. Solamente se podrían establecer 
restricciones más fuertes para la abundancia de helio en estos objetos usando 
modelos de fotoionización detallados. 

Los valores derivados para las abundancias nebulares totales se muestran 
en la Tabla 3.1. 
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Encontramos que los cocientes de O IH en nuestra muestra se dispersan 
arriba de un factor de 10 alrededor de un promedio de rv 4 X 10-4. Tal distribu
ción es comparable a la encontrada en la muestra de nebulosas planetarias 
estudiadas por Kingsburgh & Barlow (1994), la cual contiene solamente un 
10 % de las WRPNe. Una razón para este comportamiento se debe simple
mente a que los objetos se encuentran a varias distancias galactocéntricas y 
a que se sabe que las nebulosas planetarias muestran un gradiente de abun
dancia de oxígeno en la Galaxia (Maciel & Kéipen 1994). El hecho de que 
no haya una diferencia significativa en las distribuciones de O IH entre nues
tra muestra y la de Kingsburgh & Barlow (1994), probablemente refleja el 
hecho de que las distribuciones espaciales de WRPNe y PNe en la Galaxia 
son similares, como lo indica la similitud en la distribución de coordenadas 
y movimientos propios (Acker et al. 1996). 

Los diagramas que relacionan cocientes de abundancias en nebulosas plan
etarias comúnmente se usan para dar indicios de los procesos de nucleosÍnte
sis y de dragado (dredge-up) en las estrellas progenitoras (e.g. Henry 1990; 
Perinotto 1991; Groenewegen et al. 1995). 

La Figura 3.4 muestra el cociente N lO como función del cociente O IR 
para nuestra muestra. Se observa una gran dispersión en N/O, con valores 
que abarcan más de un factor de 10. Tal dispersión se observa comúnmente en 
muestras generales de PNe (e.g. Torres-Peimbert & Peimbert 1977; Kings
burgh & BarIow 1994; Leisy & Dennefeld 1996). Debe notarse que el co
ciente N lO se deriva del cociente de intensidades [N n]A6584/[0 n]A3727, y 
que está afectado en gran medida por errores en la calibración de flujo, en el 
proceso de desenrojecimiento yen las densidades electrónicas adoptadas. Aún 
así, la dispersión es mucho mayor que las incertidumbres. Algunos objetos 
muestran claramente abundancias enriquecidas de nitrógeno, lo que indica 
que se ha dragado nitrógeno secundario a la superficie de la estrella cen
tral progenitora. Otros muestran cocientes de N/O bastante modestos. Una 
interpretación es que las progenitoras de las estrellas [WC] tuvieron masas 
iniciales muy diferentes, al igual que las progenitoras de las estrellas centrales 
de PNe ordinarias, ya que la cantidad de nitrógeno dragado en una estrella 
post-AGB depende de la masa de la progenitora. Sin embargo, la realidad 
podría ser más compleja, ya que la cantidad de nitrógeno que queda depende 
también de la intensidad de la pérdida de masa en la A G B (Forestini & Char
bonnel 1997; van de Hoek & Groenewegen 1997), y las progenitoras de las 
estrellas [WC] podrían haber experimentado diferentes pérdidas de masa que 
las estrellas centrales ordinarias. 
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La Figura 3.5 muestra NejO como función de O jH para nuestra muestra 
de WRPNe. Esta figura muestra muy baja dispersión y la mayoría de nuestros 
objetos, tanto WRPNe como WLPNe y PNe, se agrupan alrededor de un 
valor para NejO de 0.2, aunque hay 2 objetos que muestran un valor de 
NejO bastante más bajo que el promedio (en un factor de rv 10) que el resto 
de nuestras WRPNe. Estas WRPNe son M 1-32 y M 1-25 cuyos valores de 
NejO de 0.04 y 0.03 respectivamente fueron medidos por primera vez. Ambos 
objetos tienen 02+ jO+ > 1, por 10 que no se espera que el factor de corrección 
por ionización haya introducido un error significativo en la determinación del 
NejO, aunque en el caso de M 1-32, que muestra un bajo grado de ionización 
(0 2+ jO+ = 1.2), es probable que el 90 % del neón en la región del 02+ se 
encuentre en la forma de Né. 

Estas dos casos recuerdan a la nebulosa planetaria H 4-1 en el halo 
Galáctico, la cual tiene un cociente de NejO de 1.5 X 10-2 (Howard et al. 
1997), y para la cual parece no haber una explicación hasta ahora. Hay que 
hacer notar que, además del cociente NejO poco común, M 1-25 y M 1-32 no 
muestran ningún comportamiento diferente al resto de WRPN e en el resto 
del análisis presentado en este capítulo. 

Comparados con los valores de NjO, los valores de NejO están mucho 
menos dispersos. Esto se ha encontrado también en otras muestras de nebu
losas planetarias (Henry 1990; Kingsburgh & Barlow 1994; Stasinska et al. 
1998) y se toma como evidencia de que las abundancias de oxígeno y neón 
no se modifican por la nucleosíntesis durante la vida de las progenitoras. 
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Figura 3.4: Cociente de abundancias N/O comparado contra la abundancia 
de O/H. Los símbolos son como los descritos en la Figura 3.1. Se encuentra 
una gran dispersión en el cociente de N/O. Kingsburgh y Barlow (1994) 
propusieron que los objetos con N/O> 0.8 son nebulosas planetarias de tipo 
1 de Peimbert (Peimbert 1978). 
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Figura 3.5: Cociente de abundancias Ne/O comparado contra la abundancia 
de O/H. Los símbolos son como los descritos en la Figura 3.1. No se encuentra 
ninguna tendencia. El valor promedio corresponde a lo esperado por la teoría 
de nucleosÍntesis estelar y se encuentra poca dispersión en nuestra muestra. 
Los 2 objetos con valores muy por debajo del promedio son M 1-32 y M 1-
25 con valores de Ne/O de 0.04 y 0.03 respectivamente (ver discusión en el 
texto). 
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3.4. So bre la secuencia evolutiva 

En esta sección se analizan los parámetros nebulares como función del 
tipo espectral de los núcleos (Figuras 3.6 a la 3.11 r. Los tipos espectrales 
están fuertemente relacionados con la temperatura efectiva de las estrellas 
centrales, por lo que también están relacionados con el grado de ionización 
de las nebulosas. 

La Figura 3.6 muestra la densidad electrónica como función del tipo es
pectral [WC] . En esta figura, la densidad electrónica fue derivada del cociente 
de [O n] (excepto en 7 casos que no contaban con este cociente, por lo que 
se derivó usando el cociente de [S nD. Se espera que ne[O TTj sea un mejor 
indicador de la densidad nebular general que ne[S TT¡' ya que S+ ocupa un 
volumen menor que 0+. Probablemente ne[ArTVj sería mejor, pero este dato 
sólo se obtuvo para pocos casos. Encontramos que la densidad disminuye de 
tipos [WC] tardíos a tempranos. La tendencia no es tan notoria como en 
la figura de Górny & Tylenda (2000) , quienes usaron las densidades n e[S TTj, 

pero está claramente presente. En nuestra muestra, no tenemos tantos obje
tos con n e[S TTj > 104 cm-3 como en la de Górny & Tylenda (2000). Además, 
como usamos n e[O "j en lugar de ne[S "j, BD+3003639 está graficada con una 
densidad menor que 104 cm-3• Acker et al. (1996) y Górny & Tylenda (2000) 
interpretaron el decremento en la densidad electrónica al disminuir el tipo 
espectral [WC] como la evidencia de una secuencia evolutiva de tipos [WC] 
tardíos a tempranos. 

Sin embargo, Górny & Tylenda (2000) encuentran cuatro objetos con es
trellas [WC] tardías que caen abajo de la secuencia. De esos, nosotros hemos 
observado NGC 40, M 4-18 Y He 2-459. En nuestras observaciones, encon
tramos una densidad mucho mayor para He 2-459 que la encontrada por 
dichos autores (17000 en lugar de 3600 cm-3), por lo que este objeto cae 
bastante bien en la secuencia. Para NGC 40 y M 4-18, encontramos que caen 
sólo marginal mente abajo de la secuencia. 

Por otro lado, dos objetos de tipo [WC 11]' K 2-16 Y PM 1-188, los cuales 
no contaban con determinaciones previas de densidad, se encuentran muy 
por debajo de la secuencia. Estos objetos con nebulosas tan diluídas son 
los candidatos para nebulosas planetarias cuyas estrellas centrales habrían 
experimentado un último flash de helio y habrían regresado a la AGB para 

I En estos diagramas no se inel uye la estrella central de en 2-1, cuyo tipo espectral no 
ha sido determinado todavía. 
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una evolución "boro again". 
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Figura 3.6: Densidades electrónicas comparadas con el tipo espectral. Los 
símbolos son como los descritos en la Figura 3.1. Se observa que la ne clara
mente aumenta al ir de tipos tempranos ([WC 2-4]) a tardíos ([WC 8- 10]), 
sin embargo el gradiente se corta abruptamente para objetos con tipos es
pectrales mayores que [WC 10]. Los valores de ne son los derivados a partir 
de [O 1I] 
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Figura 3.7: Intensidad de la línea HeTl A4686 relativa a H¡3 , comparada con 
el tipo espectral. Los símbolos son como los descritos en la Figura 3.1. Clara
mente, las estrellas de tipo tardío y por lo tanto frías, no alcanzan a producir 
fotones suficientemente energéticos como para producir la línea He TlA4686. 
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Figura 3.8: Grado de excitación comparado con el tipo espectral. Los símbolos 
son como los descritos en la Figura 3.l. A pesar de tener una dispersión 
considerable, las WRPN e de nuestra muestra presentan una tendencia a tener 
mayor grado de excitación cuanto más temprano es el tipo espectral de sus 
estrellas centrales. Esto se debe a que el tipo espectral está directamente 
vinculado a la temperatura efectiva de la estrella. 
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Figura 3.9: Cociente de abundancia N lO comparado con el tipo espectral. Los 
símbolos son como los descritos en la Figura 3.1. Esta figura muestra mayor 
dispersión que la Figura 3.5 que muestra al cociente de NejO. Sin embargo, 
se observa que las WRPNe se agrupan alrededor de un valor promedio de 
0.5 (ligeramente por arriba) para todo el intervalo de tipos espectrales de sus 
estrellas centrales. 
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Figura 3.10: Abundancia de ReiR comparada contra el tipo espectral. Los 
símbolos son como los descritos en la Figura 3.1. Se encuentra una tendencia 
de mayor ReiR para tipos espectrales tempranos. Esto se debe a que la 
abundancia total de helio se calculó de la forma: ReiR = (Ré + Re2+)/R, 
por lo que no se está tomando en cuenta la contribución de Reo que, en el caso 
de las nebulosas alrededor de estrellas tardías, es probablemente significativa; 
ésto indica que los valores de ReiR probablemente son sólo un límite inferior 
para nebulosas alrededor de estrellas [WCL]. 



42 

T T 

1.5 -

• 

• 
• • 

~ 
E-< 

......... 1 1-

! • • . 
E-< • 

• • 

0.5 1- I 
I I I 

o 2 4 

CAPíTULO 3. DIAGNÓSTICO DEL PLASMA 

• 

• 
e 

o 

I 

o 

• 

I 

6 

[WCl 

I 

• 

• 
O 

I 

8 

I I 

-

o 

• 
-

• 

-

I I 

10 12 

Figura 3.11: Cociente de temperaturas electrónicas Te[OTTT]/Te[NTT] compara
do con el tipo espectral. Los símbolos son como los descritos en la Figura 
3.1. No se encuentra ninguna tendencia. Los valores de T e[O TTT]/Te[ N TT] para 
las WRPNe se agrupan en promedio alrededor de 1. 
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Otra ra7.Ón podría ser que las estrellas podrían estar evolucionando lenta
mente fuera de la de la A G B, ya sea por sus bajas masas o por un tiempo de 
transición muy largo entre la cúspide de las AGB y el inicio del viento rápido, 
dando oportunidad a que la nebulosa se disperse. Desafortunadamente, estos 
objetos son de muy baja excitación, de manera que hay muy poca informa
ción relevante en nuestros espectros que pueda dar pistas adicionales sobre su 
estadio evolutivo. PM 1-188 solamente aparece en las Figuras 3.6-3.11. K2-16 
aparece también en las Figuras 3.1, 3.4, 3.8 y 3.9 (en las tres primeras, como 
un límite), y no se destaca particularmente con respecto de las otras nebu
losas de nuestra muestra. En principio, debería ser posible distinguir entre un 
escenario bom-again y uno de evolución estelar lenta. En el primer caso, el 
grado de ioni7.ación de la nebulosa debería ser mayor que el valor de equilibrio 
correspondiente a la temperatura efectiva de la estrella central, al menos si 
el flash de helio ocurrió recientemente, es decir hacia un tiempo menor que el 
tiempo de recombinación de la nebulosa. Los espectros de K 2-16 Y PM 1-188 
no parecen indicar que el gas nebular esté ahora recombinándose de un grado 
de ioni:zación mayor, debido a que no se observan líneas de Hell, apoyando 
la hipótesis de una evolución muy lenta de la estrella central. Sin embargo, 
se necesita un estudio teórico y observacional más cuidadoso de estos objetos 
para poder asegurar dicho escenario. 

Interesantemente, en un estudio reciente del objeto Hu Do 1, que tiene 
una estrella de tipo [WC 11], Peña (2004, en preparación) encuentra una 
densidad menor a 3000 cm-3 . De modo que las tres WRPNe con estrella 
muy tardía de nuestra muestra presentan esta caracterítica: baja densidad 
electrónica. Nuestros resultados son muy robustos pues las observaciones de 
alta resolución permiten separar perfectamente las líneas nebulares de [S Il] 
de las líneas estelares que aparecen en esa 7.Ona. Sería interesante revisar las 
densidades de los otros objetos de la muestra de Gorny y Tylenda (2000), 
para ver si sus resultados no estan afectados por la posible contaminación 
estelar. 

Hay que notar que, en la Figura 3.6, las WLPNe tienen densidades inter
medias comparadas con las WRPNe. Si, como han sugerido Parthasarathy 
et al. (1998), las WELS son las descendientes de estrellas [WC] tempranas, 
deberían entonces estar rodeadas de nebulosas evolucionadas y, por lo tanto, 
más diluídas. El hecho de que las WELS estén dentro de la secuencia de 
[WC] es interesante. U na explicación podría ser que las [WC] y las WELS 
son estadios transientes de las mismas estrellas. 
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La Figura 3.7 muestra el cociente de la línea nebular Re TT ,X4686 con res
pecto a R,B. Encontramos que Ren ,X4686 sólo se observa en estrellas [WC) 
tempranas, con un cociente Re TT 'x4686/R,B que tiende a aumentar al dis
minuir el tipo espectral. Cualitativamente, esto es lo esperado, ya que los 
tipos espectrales están relacionados con las temperaturas estelares efectivas. 
La dispersión probablemente se explica por las diferencias en el área cubierta 
por la rendija, masas nebulares y densidades del viento estelar. 

La Figura 3.8 muestra 02+ 10+ como función de la clase [WC). Sólo se 
encuentra una tendencia débil. De hecho, uno no espera una correlación per
fecta incluso entre 02+ 10+ y la temperatura estelar efectiva, ya que tanto la 
luminosidad estelar como la masa nebular, su densidad promedio y su estruc
tura de densidad afectan el valor de 02+ 10+. Por lo tanto, no es sorprendente 
observar una gran dispersión en 02+/0+ para un tipo espectral [WC) dado. 

La Figura 3.9 muestra N lO como función de la clase [WC). Se puede 
notar mucha dispersión en NIO para un tipo espectral [WC) dado, lo que 
refuerza la suposición de que las WRPNe cuyas estrellas centrales muestran 
el mismo tipo espectral tienen progenitoras de diferentes masas. 

La Figura 3.10 muestra ReiR como función de la clase [WC). Como se hizo 
notar previamente, los puntos con valores más bajos de ReiR corresponden a 
límites inferiores, debido a que no se ha tomado en consideración la presencia 
de helio neutro para derivar la abundancia total de helio. Esta figura mues
tra que estos puntos representan objetos con las estrellas centrales [WC) más 
tardías y por lo tanto más frías para las cuales, lo que realmente se espera 
es que produzcan una zona de Re++ menos extendida que la zona de R+ . A 
pesar de que para clases espectrales de [WC) de tipos intermedios y tempra
nos ([WC 2- 5]), las abundancias de helio son confiables (con incertidumbres 
observacionales alrededor de 10-20 % para cada objeto), encontramos mucha 
dispersión en nuestros datos. Se espera que la contribución del viento rico 
en helio proveniente de la estrella central [WC) al cociente ReiR promedio 
observado en una nebulosa sea más bien pequeña si se adopta una tasa de 
pérdida de masa típica de 10-6 M0 año-1 y una edad de 10000 años. Por 
lo tanto, la dispersión observada en ReiR, refleja diferencias en la composi
ción química de las atmósferas estelares durante la etapa AGB, debidas muy 
probablemente a diferencias en las masas de las progenitoras. 

La Figura 3.11 muestra Te[o TTT]ITe[N TT] como función de la clase [WC). 
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No se encuentra una tendencia clara en esta figura a diferencia de la ten
dencia vista en la Figura 3.3. Esto parece indicar que el comportamiento de 
Te[o TTTljTe[N TTI tiene que ver más con las propiedades nebulares que con las 
propiedades estelares o con un escenario evolutivo. 

Es interesante notar que las WLPNe no se destacan de las "\VRPNe en 
ninguno de los diagramas discutidos hasta ahora. 

3.5. Conclusiones del diagnóstico del plasma 

• Encontramos una tendencia significativa del decremento del cociente 
Te[o ",¡/Te[N TTI al aumentar el grado de excitación del objeto medida por 
el cociente 02+ jO+. En el límite de alta excitación, Te[NTTI es mayor que 
Te[o TT TI por varios miles de grados. Esto no es lo que se espera a partir de 
modelos simples de fotoionización de nebulosas planetarias, y podría indicar 
la presencia de mecanismos adicionales de calentamiento en las zonas más 
externas (por ejemplo, choques o turbulencia). 

• La gran dispersión observada en los cocientes de N lO en las WRPNe, 
indica que no hay una masa estelar preferencial para que ocurra el fenómeno 
Wolf-Rayet en el núcleo de una nebulosa planetaria, confirmando lo encon
trado por Górny & Stasinska (1995). 

• Dos objetos, M 1-25 y M 1-32, cuyas abundancias de neón han sido 
medidas por primera vez, tienen un cociente NejO del orden de 0.03, esto es, 
alrededor de diez veces menor que el encontrado en otras nebulosas planeta
rias. Solamente existe una nebulosa planetaria conocida con una abundancia 
de neón similarmente baja: H 4-1, en el halo galáctico (Howard et al. 1997) y 
no hay una explicación hasta ahora para tales cocientes de NejO anómalos 
en nebulosas planetarias. Una discusión individual sobre M 1-32 se presenta 
en el Apéndice A. 

• Nuestros datos nos permitieron reexaminar la relación entre las 
propiedades nebulares de las WRPNe y los tipos espectrales de las estre
llas centrales. Se ha sugerido que la secuencia de [WC] corresponde a una 
secuencia evolutiva, de tipos [WC] tardíos a tempranos. Nuestra gráfica de 
densidad electrónica contra tipo espectral [WC], obtenida con un conjunto 
homogéneo de datos, indica que las nebulosas alrededor de estrellas [WC] 
tempranas son más evolucionadas que las nebulosas alrededor de estrellas 
[WC] tardías, lo cual parece confirmar tal postura. Sin embargo, dos objetos 
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con estrellas centrales [WC] extremadamente tardías (K 2-16 Y PM 1-188), 
cuyas densidades electrónicas se determinaron por primera vez, mostraron 
ser de baja densidad (muy por debajo de 1000 cm-3). Estos objetos pueden 
se similares a He 2-99, que no se cuenta dentro de nuestra muestra, pero para 
la cual Acker et al. (1996) sugirieron que podría estar excitada por una estre
lla que ha experimentado un flash de helio tardío. Por otro lado, las estrellas 
centrales de estas nebulosas de baja densidad pueden haber evolucionado 
en escalas de tiempo más grandes que el resto de los núcleos de nebulosas 
planetarias, ya sea debido a sus masas centrales inusualmente pequeñas o a 
un tiempo de transición excepcionalmente largo desde la cúspide de la AGB. 
Estudios observacionales y teóricos posteriores de estos objetos permitirían 
distinguir entre las distintas interpretaciones. 

• Con respecto a las estrellas centrales con líneas en emisión débiles 
(WELS), Parthasarathy et al. (1998) han sugerido que tales estrellas son las 
contrapartes evolucionadas de estrellas [WC] tempranas (ésto, por supuesto, 
no se aplica en las 2 WELS de nuestra muestra en las que se ha reportado que 
presentan una clara presencia de hidrógeno). La mayoría de nuestras WELS 
son de tipos [WC] intermedios (al clasificarse siguiendo los criterios de co
cientes de intensidad o anchos equivalentes de líneas en emisión para [WC]). 
En general, encontramos que las nebulosas ionizadas por WELS siguen las 
mismas tendencias que las WRPNe bien determinadas. Sin embargo, las den
sidades de las nebulosas ionizadas por WELS no son particularmente bajas. 
Obviamente, debería investigarse una muestra mucho más amplia de WELS 
antes de que se puedan hacer conclusiones importantes acerca del estadio 
evolutivo de las WELS. 



Capítulo 4 

Estudio cinemático de las 
WRPNe 

4.1. Introducción 

Los campos de velocidad de las nebulosas planetarias son un indicador 
del génesis y la evolución de estos objetos (Mellema 2001). Basándose en 
datos compilados de la literatura, Górny & Stasinska (1995) han mostrado 
que, en promedio, las WRPNe tienen velocidades de expansión mayores que 
las PNe. Esto se interpretó como posiblemente debido al efecto del viento 
estelar masivo actuando sobre la envolvente de la WRPN. 

Sin embargo, derivar velocidades de expansión a partir de perfiles de 
líneas es un problema notablemente difícil. Los resultados dependen de la 
morfología y estructura de ionización, temperatura y densidad en la nebu
losa así como del método adoptado para determinar las velocidades (como lo 
mostraron Gesicki & Zijlstra 2000 usando modelos simples de fotoionización 
en expansión). Por lo tanto, compilar velocidades de expansión provenientes 
de diferentes fuentes puede llevar a conclusiones erróneas. Aún si se observan 
todos los objetos con el mismo instrumento adoptando el mismo procedimien
to para derivar la velocidad de expansión promedio, el resultado depende del 
área cubierta por la rendija y de la geometría de la fuente. Gracias a la alta 
resolución espectral de nuestros datos hemos obtenido perfiles de línea bien 
resueltos para toda la muestra, excepto para un par de objetos que muestran 
FWHM menores que nuestra resolución instrumental. Por tanto, tenemos un 
conjunto extenso de datos de diferentes tipos de objetos obtenidos de una 

47 
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manera consistente que nos permite realizar un análisis comparativo confia
ble. 

Nuestros datos de alta dispersión se emplean en este capítulo para analizar 
de manera estadística el comportamiento cinemático de las 24 WRPNe de 
nuestra muestra con el propósito de estudiar los efectos del viento masivo 
de las [WC] sobre la cáscara nebular. Analizamos los diferentes fenómenos 
cinemáticos que afectan los perfiles nebulares: velocidades de expansión, tur
bulencia y material de alta velocidad. En particular, abordamos el problema 
de si las WRPN e presentan mayores velocidades de expansión y/o turbulencia 
en comparación con las nebulosas planetarias no-WR. Nuevamente incluimos 
las 9 nebulosas planetarias ionizadas por estrellas centrales del tipo WELS 
(WLPNe) más las 14 PNe ordinarias (de núcleos no-WR ni WELS) como 
muestra de control. instrumental. 

Como nuestra finalidad es realizar un estudio estadístico y comparati
vo entre las propiedades nebulares de las WRPNe, WLPNe y PNe, nos in
teresó particularmente la componente gaseosa de mayor velocidad en cada 
perfil de línea. Debido a esto, medimos la velocidad VIO definida como la 
mitad del ancho de la línea a un décimo de la intensidad máxima en km S-l 

(se hizo así en lugar de tomar a la base para evitar la contaminación por 
ruido) y el estudio lo basamos en esta medida. Con este procedimiento no 
tratamos de determinar la velocidad de expansión nebular, sino hacer una 
medida consistente de las componentes de mayor velocidad para todo tipo 
de perfil de línea y para todos los objetos con la finalidad de que el estudio 
comparativo resulte confiable y bien sustentado. 

Además, para respaldar aún más nuestros resultados, también hemos cal
culado las velocidades de expansión (Vexp ) de la manera canónica y las hemos 
comparado con las VIO obtenidas. Las velocidades de expansión se calcularon 
de acuerdo al perfil de la línea obtenido. 

Muchos de nuestros objetos muestran líneas desdobladas (perfiles dobles) 
indicando la existencia de una cáscara bien definida. Para tales objetos, la 
velocidad de expansión se obtuvo como la dada por la mitad de la separación 
pico-a-pico en km S-l . En otros casos, sólo se encontró una única componente 
más o menos gaussiana. En algunos objetos, se observaron condensaciones o 
nudos espacialmente resueltos. En todos los casos de una única componente, 
los perfiles de línea estaban espectralmente resueltos, mostrando un ancho a 
media altura (FWHM) mayor que la resolución instrumental. En estos casos, 
la velocidad de expansión se tomó como la mitad del ancho de la línea a 
la mitad de la intensidad máxima. Las velocidades de expansión derivadas 
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de esta manera para los objetos de nuestra muestra están reportados en las 
Tablas 4.1 y 4.2 Y se discuten en las secciones 4.3.1 y 4.3.2. 

4.2. Descripción de los perfiles de las líneas 
nebulares 

eomo ya mencionamos, el perfil de una línea nebular depende de nu
merosos procesos internos tales como la morfología nebular, las estructuras 
térmica, de densidad y de ionización, turbulencia y campo de velocidades 
entre otros. Además, el perfil observado depende también de la resolución 
espectral y de las dimensiones de la rendija: en la mayoría de los casos donde 
la nebulosa está bien extendida y la rendija solamente cubre la región central, 
se obtiene un perfil de doble pico. En nuestro caso, los objetos con perfiles 
de doble pico se en listan en la Tabla 4.l. 

Por otro lado, cuando la rendija incluye a toda la nebulosa, o cuando 
se trata de una nebulosa llena (no sólo una cáscara de material), como po
dría ser el caso de nebulosas muy jóvenes, regularmente se observa una sola 
línea. En general, este es el caso para nebulosas compactas, no resueltas, más 
pequeñas que el tamaño de la rendija. Estos objetos se enlistan en la Tabla 
4.2, y entre ellos encontramos las WRPNe: SwSt 1, en 1-5, M 1-25, M 2-43, 
PM 1-188, He 2-459, M 4-18, K 3-61 y, en particular, las nebulosas peculiares 
BD +30°3639 y M 1-32, quienes merecen una discusión especial (ver Apéndice 
A). También encontramos en esta categoría a las WLPNe y PNe: le 2165, 
NGe 6629, le 351, J 900, en 2-1, le 418, M 2-52, Vy 1-1, ye 2-32, M 1-1, M 1-
4 y NGe 7027. Otros objetos muestran perfiles singulares asimétricos, como 
son Hb 4 (ver Apéndice A) e le 1747 entre las WRPNe y M 1-2, M 2-53 e 
le 2149 entre las PNe. Además, algunos objetos presentan un perfil singular 
simétrico no-gaussiano, con extensiones de alta velocidad como son: He 2-429, 
M 1-32 y M 3-15. Estos dos últimos objetos se discuten con mayor detalle en 
el Apéndice A. 

En nuestra muestra, muchas nebulosas no presentan cáscaras regulares 
bien definidas, o tienen una estructura extendida nudosa o filamentaria, 
mostrando entonces perfiles complejos o varios picos (a veces no resueltos) 
y alas. Este es el caso de NGe 2452, M 3-30, NGe 6543, le 2003, le 5217, 
NGe 6578, M 1-2, M 1-4 e le 2149 entre otros. Para todos estos objetos, so
lamente se midió la VlQ. 
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Se necesitaría un modelo cinemático detallado, incluyendo las estructuras 
de densidad, de ionización y térmica de la nebulosa para desconvolucionar el 
efecto de cada contribución al perfil de la línea. Tal procedimiento ha sido 
desarrollado por Gesicki & Acker (1996) y Gesicki et al. (1996), entre otros. 
Las principales fallas de tal procedimiento son que los resultados dependen 
fuertemente del modelo, que el modelo de fotoionización empleado asume 
nebulosas esféricamente simétricas, que el modelo derivado no es único y que 
consume mucho tiempo de CPU. No es intención de este trabajo realizar 
modelos cinemáticos detallados, por lo que procederemos de una manera 
diferente para nuestro análisis. 

Los perfiles integrados de línea obtenidos para nuestros objetos caen en 
cinco diferentes categorías principales y se presentan en diagramas de posi
ción-velocidad (p - v) junto con el perfil -de línea del espectro extraído alrede
dor de la estrella central en la Figura 4.1. A continuación se describen los 
principales perfiles de línea que se obtuvieron: 

• Perfiles gaussianos de una única componente. Estos se encuentran nor
malmente en nebulosas esféricamente simétricas como, por ejemplo, en 
M 4-18 cuyo perfil se muestra en la Figura 4.1a. 

• Perfiles singulares asimétricos. Normalmente se encuentran en nebu
losas inhomogéneas (ver Figura 4.1b). 

• Perfiles singulares con extensiones de alta velocidad como alas débiles 
extendidas o "protuberancias" que indican la presencia de gas a alta 
velocidad. (Ver Figura 4.1c.) 

• Perfiles complejos que muestran numerosas componentes que usual
mente corresponden a nebulosas nudosas como la que se muestra en en 
la Figura 4.1d. 

• Perfiles de doble pico. Estos se encuentran principalmente en cáscaras 
extendidas. 

Para el análisis cinemático, se midieron los perfiles de las líneas en emisión 
H¡3, He J '\5876, He JJ '\4686, [O n] '\3729, [O m] ,\5007 y [N n] ,\6584 para la 
mayoría de los objetos. El propósito de seleccionar estas líneas fue estudiar 
posibles diferencias cinemáticas entre líneas provenientes de iones localizados 
en diferentes regiones de la nebulosa, a distancias diferentes de la estrella 
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central. Por ejemplo, mientras que H,8 mapea la nebulosa en sus totalidad, 
la línea Hen ,X4686 da información sobre la región más interna, mientras que 
[O n]'x3729, y [N n],X6584 dan información sobre las regiones más externas. 
En las mediciones de los anchos de las líneas, se descontaron los anchos 
instrumental y térmico, como se describió en el Capítulo 2. 

En las siguientes secciones discutiremos brevemente las velocidades de 
expansión derivadas de manera clásica. 
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Figura 4.1: Se presentan los diagramas p - v y los perfiles integrados de 
las líneas del espectro extraído mostrando los diferentes tipos de perfiles 
encontrados en los objetos de nuestra muestra. Los tipos son: a) Perfil singular 
gaussiano en [N n].A6583 de M 4-18, b) perfil singular asimétrico en [N n].A6583 
de Hb 4, c) alas de alta velocidad en [O m].A5007 encontradas en M 1-32, d) 
estructura nudosa y compleja en [O m].A5007 de NGC 2452 
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4.3. Velocidades de expansión 

4.3.1. Objetos con perfiles de doble pico 

Los objetos que muestran perfiles de línea de doble pico son, en su ma
yoría, los mayores radios angulares de nuestra muestra. La única excepción 
es la WRPN K 2-16, la cual se discute en la sección A.7 del Apéndice A. 

Doce objetos de nuestra muestra: seis WRPNe, dos WLPNe y cuatro PNe, 
presentan perfiles dobles. Los valores 2Vexp , medidos como la separación pi
co a pico de las componentes roja y azul, de las líneas [O rn] A5007, H,B, 
[N n] A6584, y He n A4686 se presentan en la Tabla 4.1. También se muestran 
los anchos totales de las líneas a media altura (FWHM) para cada compo
nente de H,Ben km S-1 denotadas 6. VI Y 6. V2 , así como los valores 2Yexp 
derivados por Weinberger (1989) y Acker et al. (2002) para fines de com
paración. 

La Tabla 4.1 muestra que para un objeto dado las velocidades de ex
pansión de diferentes iones son, en general, muy similares, aunque algunos 
objetos (en su mayoría nebulosas planetarias no-WR) tienen Yexp([N 11)) ma
yores que Vexp([O rn)) o Vexp(H,B)' lo que indica que la velocidad de expansión 
aumenta con la distancia a la estrella central. Este hecho, predicho por mode
los hidrodinámicos como debido a la aceleración del material nebular externo, 
fue notado ya por Wilson (1950) para su muestra de nebulosas planetarias. 
Sin embargo, hay algunos objetos donde ocurre lo contrario: especies de alta 
ionización presentan velocidades de expansión más altas. 

Nuestros valores de 2Vexp son. iguales, dentro de las incertidumbres, a 
aquellos catalogados por Weinberger (1989), los cuales se incluyeron en la 
columna 7 de la Tabla 4.1. Recientemente, Acker et al. (2002), basándose en 
modelos del campo de velocidad de varias nebulosas, han concluído que las 
velocidades de expansión en WRPNe y no-WRPNe son similares, pero que 
las WRPNe son mucho más turbulentas que las WLPNe y las PNe. Además, 
sus modelos indicarían que nebulosas planetarias ordinarias presentan ace
leración en las zonas nebulares más externas, mientras que las WRPNe no. 
En la Tabla 4.1 hemos incluído las velocidades de expansión encontradas por 
Acker et al. (2002) para los pocos objetos en común; Sus valores de 2Yexp 
y los nuestros coinciden, excepto para la WRPN débil y extendida K 2-16, 
para la cual Acker et al. dan dos modelos. 

En la muestra presentada en la Tabla 4.1, encontramos que las WRPN e 
tienen valores de 2Vexp (medidos de las líneas de [O rn)) entre 47 y 87 km S-1 
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con un promedio de 71.7 km s-t, mientras que las WLPNe y PNe muestran 
valores de 2Vexp entre 34 y 52 km S-1 con un promedio de 42.8 km S-l. 

Por lo tanto, las WRPNe de nuestra muestra tienen, en promedio, mayores 
velocidades de expansión que las WLPNe y PNe. Además, parece presentarse 
una tendencia sistemática de mayor Vexp con tipos espectrales [WC] más 
tempranos, aunque debido al pequeño número de objetos en esta muestra, 
éste . no puede considerarse como un resultado concluyente. 

Además de una Vexp más alta, las WRPNe también parecen mostrar an
chos de línea más grandes. Esto es particularmente patente para WRPNe 
con estrellas [WC] tempranas tales como NGC 6905, NGC 6369 y NGC 1501. 
Sin embargo, nuestra muestra es muy limitada y no consideramos que este 
resultado sea concluyente. 

Hay un par de PNe en la Tabla 4.1 que muestran velocidades de expansión 
muy grandes y líneas anchas. Ellos son PRMT 1 y NGC 4361, ambas consi
deradas nebulosas planetarias del halo, siendo ambas nebulosas en extremo 
ópticamente delgadas (las especies de ionización bajas, 0+ y N+, no se de
tectan en estas nebulosas, ver Peña et al. 1990 y Torres-Peimbert et al. 1990). 
Por consiguiente, en estos objetos delgados, los vientos estelares rápidos post
AGB parecen haber acelerado enormemente la cáscara presumiblemente de 
baja masa. Vázquez et al. (1999) han reportado material de alta velocidad y 
cinemática compleja en NGC 4361. 

En conclusión, las WRPNe con perfiles dobles muestran velocidades de 
expansión más altas y probablemente mayor turbulencia que las WLPNe y 
PNe. 

4.3.2. Objetos con perfiles de una sola componente 

Se midieron los FWHM de [O 111] A5007, H,B , [N n] A6583 y He IT A4686 
para todos los objetos que mostraron perfiles singulares simétricos. Los an
chos térmicos e intrumentales se restaron como se indicó previamente. Los 
resultados se presentan en la Tabla 4.2 donde hemos incluído los valores 2Vexp 
para el [O m] reportados por Weinberger (1989) o de literatura más reciente 
(columna 7) y los valores reportados por Acker et al. (2002) derivados de sus 
modelos dinámicos (columna 8). Aunque es difícil comparar datos cinemáti
cos medidos por diferentes autores y diferentes procedimientos, encontramos 
que más del 60 % de nuestros valores coinciden dentro de un factor de 1.2 
con los de la literatura. Para M 1-32, PM 1-188, He 2-459, K 1-16 y YC 2-32, 
las velocidades de expansión se dan por primera vez. 
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Tabla 4.1: Velocidades de expansión y turbulencia para nebulosas con líneas 
de doble pico{l) . 

PN G Nombre Tipo 2V.<;~ ~Vi2l ~Vpl 2V •• ,,(011l )'ll 2V.c;~ 

espectral [O 111] Htl [N TI] HeTl Htl Htl W89 A02 

061.4 - 09.5 NGC 6905 [WC2-3] 87 82 91 80 25 17 87 
002.4 + 05.8 NGC 6369 [WC 4] 71 71 73 75 24 38 83 
029.2 - 05.9 NGC 6751 [WC4] 84 79 79 24 29 80 82 
144.5 + 06.5 NGC 1501 [WC4] 81 81 84 76 20 19 74 80 
120.0 + 09.8 NGC 40 [WC8] 60 51 51 18 <15 58 
352.9 + 1 I.4 K 2-16 [WC ll] 47 48 52 22 16 68 Ó 76 

100.6 - 05.4 IC 5217 wl 36 36 45 35 16 20 46 
011.7 - 00.6 NGC 6567 wl 34 35 54 <20 <20 37 

037.7 - 34.5 NGC 7009 pn 39 36 41 32 <15 < 15 41 
196.6 - 10.9 NGC 2022 pn 48 42 42 46 16 20 53 
243.8 - 37.1 PRTM 1 pn 48 46 46 28 26 
294. 1 + 43.6 NGC 4361 pn 52 44 43 32 20 42 

(1) Todas las unidades en km S-l . El primer bloque corresponde a las WRPNe, el segundo a las WLPNe 
y el tercero a las PNe. 
(2) Incertidumb res: ±5 km s-1 para 2Ve." y ± 12 km S-1 para anchos de línea. 
Los valores de ~ V están corregidos por anchos térnúco e instrumental. 
(3) Referencias: W89: Weinberger (1989) ; A02: Acker et al. (2002) . 
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De nuestros datos, se encuentra que los FWHM promedio de las 14 WRP
Ne en la Tabla 4.2 son 41, 43 Y 46 km s-t, para [O m], H,B y [N TT] respectiva
mente. La nebulosa BD+30° 3639 ha sido excluída de los promedios debido 
a su comportamiento inusual (ver Apéndice A). Los promedios correspon
dientes de las no-WRPNe son: 35,34 Y 40 km S-l . Esto es, los promedios 
para las WRPNe son 15 % mayores que los promedios correspondientes a las 
nebulosas planetarias no-WR. Por tanto, podemos concluir que las WRPNe 
tienen líneas más anchas. En este caso no podemos separar las velocidades de 
expansión de la turbulencia u otros efectos, pero el resultado es consistente 
con aquellos encontrados en la sección previa de velocidades de expansión y 
probablemente turbulencia más alta en WRPNe que en nebulosas planetarias 
no-WR. 

Es interesante notar que el promedio de FWHM para el [N TT] es 5 km 
S-l mayor que los valores correspondientes al [O m] y a H,B sin importar el 
tipo nebular (WRPNe o no-WRPNe), confirmando que parece haber una 
aceleración de las cáscaras externas en todos los tipos de nebulosas. 

Como se mencionó en la sección 4.2, el tamaño de la rendija juega un pa
pel importante al derivar la velocidad de expansión. Al tratar de determinar 
los efectos de este sesgo observacional en nuestra muestra, en la Figura 4.2 
hemos graficado los valores de Vexp medidos de H,B como función del diámetro 
angular aparente de las nebulosas. Los valores de tamaño angular se tomaron 
de Acker et al. (1992) . Confirmamos que el tipo de perfil de las líneas en
contradas en nuestros espectros depende de la fracción de la imagen nebular 
que se encuentra cubierta por la rendija (nebulosas más extendidas mues
tran perfiles dobles). También es importante notar que a cualquier tamaño 
angular, las WRPNe muestran valores de Vexp más grandes que los objetos 
no-WR. 
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Figura 4.2: Valores de Vexp(H,B) como función del diámetro angular aparente 
de las nebulosas (tomado de Acker et al. 1992). Las WRPNe están repre
sentadas por círculos llenos mientras que las WLPNe y las PNe están repre
sentadas por círculos y triángulos vacíos respectivamente. En esta figura, los 
tamaños de los símbolos indican si el perfil es de doble pico (símbolos grandes) 
o de una sola componente (símbolos pequeños). En esta figura no se incluyen 
los objetos cuyos perfiles son complejos o nudosos. De aquí puede observarse 
un sesgo observacional que se desprende del hecho de si las nebulosas están 
espacialmente resueltas o no dado el tamaño de la rendija utilizada. 
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4.4. Máxima velocidad de expansión del gas, 
Vio 

Considerando que una fracción importante de nebulosas planetarias mues
tra características cinemáticas como ansae) BRETS) FLIERS) jets, eyec
ciones de alta velocidad, etc., todas ellas producidas por eyecciones no esféri
cas, bipolares, multipolares o asimétricas de la estrella central, es razonable 
esperar algunas perturbaciones adicionales en el campo de velocidades de las 
WRPNe en comparación con las no-WR, producidas por el viento masivo 
[WC]. Por ejemplo, los cálculos hidrodinámicos de García-Segura & McLow 
(1995) han mostrado que la expansión de una burbuja caliente empujada por 
un viento WR resulta en una cáscara rota filamentaria probablemente con 
gran turbulencia. 

Por este motivo y con el fin de realizar un análisis cinemática comparativo 
de toda nuestra muestra, que incluya todos estos efectos, hemos decidido 
considerar el gas nebular que muestra la velocidad más alta con respecto a 
la estrella central. Esto sólo puede medirse en la base de los perfiles de línea 
(la mitad del ancho a intensidad cero). Para evitar cualquier perturbación 
por ruido debido a la baja señal en la base de las líneas, hemos medido la 
velocidad como la mitad del ancho del perfil de la línea a un décimo de la 
intensidad máxima (denotada VlO ), después de restar los anchos térmico e 
instrumental. 

El método de medir la velocidad de expansión del gas a mayor velocidad 
como VlO ha sido usado previamente por Dopita et al. (1985) para determinar 
las velocidades de expansión de una muestra de nebulosas planetarias en la 
Nube Menor de Magallanes. 

La validez de nuestro análisis se sustenta en un tratamiento sistemático 
de todos los datos observados, por lo que también se tomó VlO en aquellos 
casos donde una única gaussiana reproducía adecuadamente la forma de la 
línea en emisión o cuando el perfil de la línea mostraba una componente de 
doble pico. En este último caso, se tomó en cuenta la separación pico a pico 
además de la mitad del ancho a un décimo de la intensidad máxima de cada 
componente. Cuantitativamente, calculamos VlO , en km S-l, como sigue: 

Para un único perfil gaussiano: 

VlO = 0.911 FWHM (km S-l). 

Para perfiles de doble pico (dos gaussianas): 
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donde ~ VI Y ~ V2 son los FWHM (en km S-I) de las componentes y Vexp es 
el valor derivado de la forma usual tomando la mitad de la separación pico 
a pico también en km S-I. 

Para perfiles singulares no gaussianos, de alas extendidas, o complejos, 
Vio se midió directamente de los perfiles de las líneas. 

La VIO derivada de esta manera incluye no sólo el campo de velocidad de 
expansión de la cáscara, sino que también la turbulencia del gas y las compo
nentes de alta velocidad si éstas existen. Los valores obtenidos se muestran 
en la Tabla 4.3. Las incertidumbres son de ±5 km S-1 y mayores si están mar
cados con dos puntos. En la última columna de la Tabla 4.3 describimos los 
perfiles de línea: ~ para singulares, .d para dobles, ~ para complejos y ~ para 
componentes de alta velocidad. El tipo espectral de las estrellas centrales 
[WC] o la indicación de si se trata de una estrella tipo WELS o "normal" se 
encuentra en la columna 2 de esta misma tabla. 

Algunos objetos de nuestra muestra con perfiles o cinemática particular
mente interesantes, se discuten con mayor detalle en el Apéndice A. 

4.5. Análisis cinemático 

En trabajos anteriores, muchos autores han buscado correlaciones entre el 
campo de velocidad nebular y los parámetros nebulares y estelares. Los resul
tados reportados no siempre son consistentes. Por ejemplo, Sabbadin (1984) 
y otros han reportado una correlación entre el radio nebular y la velocidad 
de expansión, lo cual ha sido interpretado como cambios en la velocidad de 
expansión como consecuencia de la evolución nebular. Recientemente, Gesic
ki & Zijlstra (2000) no encontraron tal correlación para una muestra de 44 
nebulosas planetarias del bulbo Galáctico con distancias bien determinadas. 
Además, como se dijo anteriormente, la aceleración de las cáscaras nebulares 
externas (que se detecta como velocidades de expansión más altas para es
pecies de baja ionización, como N+ y 0+, que para 0++), parece ser un hecho 
bien establecido para nebulosas planetarias en general. Sin embargo, Acker 
et al. (2002) no encontraron evidencia de tal aceleración para una muestra 
de 6 WRPNe. 



60 CAPíTULO 4. lA CINEMÁTICA DE lAS WRPNE 

De la Tabla 4.3 se puede notar que las Vío para WRPNe son, en promedio, 
de 21 a 23 % mayores que los respectivos valores para nebulosas planetarias 
no-WR. Por lo tanto, las diferencias ya encontradas para las velocidades 
de expansión entre WRPNe y PNe (alrededor de un factor de 2) están au
mentadas cuando se usa VIO, lo que demuestra que las WRPNe presentan 
no sólo mayores velocidades de expansión y turbulencia, sino que también 
aparecen componentes de alta velocidad o perturbaciones de los campos de 
velocidad con mayor frecuencia que en las nebulosas planetarias no-WR. Por 
tanto, cualquier análisis comparativo del comportamiento cinemático de am
bos tipos de objetos será más evidente al usar Vío. 

Es por esto que hemos usado nuestros datos autoconsistentes para con
frontar el comportamiento de VIO con varias propiedades de las nebulosas y 
sus estrellas centrales, buscando las causas físicas que afectan el campo de 
velocidad. 

En la Figura 4.3, se grafican los valores de Vío, derivados a partir de las 
líneas HeT A5876, Hen A4686, [On]A3729, [Om]A5007 y [NTT]A6584, contra 
los valores derivados de H¡3. Se distinguen los diferentes tipos de objetos 
(WRPNe, WLPNe y PNe) con diferentes símbolos. Un resultado inmediato 
de esta figura es que, para las WRPNe, Vío se extiende sobre un intervalo 
desde 20 km S-l hasta 80 km s-t, mientras :que, para las WLPNe y las PNe, 
los valores de Vío son menores que 60 km S-'l. Esto es, las WRPNe presentan 
en promedio, velocidades de expansión más altas y/o mayor turbulencia que 
las nebulosas planetarias no-WR. 

La Figura 4.3 muestra que, para especies de alta ionización (02+, He+ y 
He2+), VIO sigue una correlación lineal muy cercana a 45°con VlO (H¡3), aunque 
en el caso de 02+ vs. H¡3 hay un par de WRPN e que se separan claramente 
de este comportamiento. Éstas son BD +30°3639 y M 1-32 y se discutirán con 
mayor detalle en el Apéndice A. No encontramos diferencias significativas de 
comportamiento entre las WRPNe, WLPNe y PNe; todos los tipos de objetos 
presentan las mismas correlaciones dentro de las incertidumbres. 
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Las correlaciones obtenidas (ver Fig. 4.3) son las siguientes: 

• VlO (He 1) = 0.99 VlO (H,B) + 3 (±5) , r = 0.96 

• VIo(HelI) = 1.12 VlO (H,B) - 2 (±8) , r = 0.88 

• VlO([OIII)) = 1.01 Vio(H,B) + 1 (±5) , r = 0.96 

• VlO ([O 11)) = 0.98 VlO (H,B) + 6 (±8) , r = 0.91 

• VIO ([N II]) = 0.87 VlO (H,B) + 10 (±8) , r = 0.84 

Para las especies de baja ionización (0+ y N+), las correlaciones también 
son aproximadamente lineales a 450

, pero con mucha mayor dispersión y la 
correlación entre los valores de VIO para N+ y 0+ Y los valores de VIO para 
H,8 muestra una ordenada al origen mayor que cero. 

Esto puede deberse a aceleración de las zonas externas relativas a la 
cáscara nebular más interna o a mayor turbulencia de las zonas externas. 
Tal fenómeno ocurre tanto en las WRPNe como en las nebulosas planetarias 
no-WR. La mayor dispersión en estas gráficas puede tomarse como pertur
baciones en el campo de velocidad de las zonas externas debido a choques o 
a la expansión del frente de ionización en contra del material neutro externo. 
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Tabla 4.2: Velocidades de expansión en objetos con perfiles simétricos de una 
sola componente(I) . 

PNG Nombre FWHM (km/s)(2) 2v.(3) 
."p 2V."p 

[O lTl] Hf:l [N lT] HelT [O lTl] 
'\5007 '\4861 ,\6584 ,\4686 W89 A02 

001.5 - 06.7 SwSt 1 24 24 33 26 (dMOl) 34 
002.2 - 09.4 en 1-5 46 45 48 36: 
003.1 + 02.9 Hb 4 35 31 37 46 46 32 
004.9 + 04.9 M 1-25 45 45 45 60 
006.8 + 04.1 M 3-15 33 35 36 32 
011.9 + 04.2 M 1-32 :S25 :s 25 :S25 
012.2 + 04.9 PM 1-188 61 77 
027.6 + 04.2 M 2-43 28 30 33 40 
048.7 + 01.9 He 2-429 57 58 64 
064 .7 + 05.0 BD+3003639 87 47 46 [O JJ1]:71,[N lT] :56 (BM99) 56 
068.3 - 02.7 He 2-459 61 66 
096.3 + 02.3 K 3-61 55 61 49 
130.2 + 01.3 le 1747 59 58 59 59 55 
146.7 + 07.6 M 4-18 23 26 38 (dMe99) 30 

010.8 - 01.8 NGe 6578 32 32 37 
159.0 - 15.1 le 351 39 28 31: 37 30 
194.2 + 02.5 J 900 46 47 53 43 36 
221.3 - 12.3 le 2165 48 47 51 47 40 
356.2 - 04.4 en 2-1 28 27 35: 42 GZOO 

013.7 - 10.6 ve 2-32 36 35 44 39 
084.9 - 03.4 NGe 7027 44 42 56 44 43 
103.7 + 00.4 M 2-52 38 38 32 43 15 
104.4 - 01.6 M 2-53 33 42 39: 43: 22 
118.0 - 08.6 Vy 1-1 23 26 35: 20 
130.3 - 11.7 Ml-l 62 59 78 
147.4 - 02.3 M 1-4 29 27 21 27 
166.1 + 10.4 le 2149 < 18 21 36 <20 
215.2 - 24 .2 le 418 < 18 16 27 < 12 30 

(1) Todos los datos tienen unidades de km s 1 . El primer bloque corresponde a las WRPNe, el segundo 
a las WLPNe y el tercero a las PNe. 
(2) V."P representa! FWHM. Las incertidumbres son de un 20 % en promedio, y mayores para los casos 
marcados con dos puntos. 
(3) Datos tomados de Weinberger (1989) a menos que se indique lo contrario. Otras referencias: dMe99: 
De Marco & erowther (1999) ; dMOl: De Marco et al. (2001); BM99: Bryce & Mellema (1999), GZOO: 
Gesicki & Zijlstra (2000), A02: Acker et al. (2002). 



4.5 . ANÁLISIS CINEMÁTICO 63 

Tabla 4.3: Vio para los iones seleccionados(1). 

PNG Nombre [WCJ(2) VlO (km S-1 ) (3) Perfiles(4) 

[O IIJ [O lllJ H¡1 [N 11) Hel Hell 
,\3729 ,\5007 ,\4861 ,\6584 ,\5876 ,\4686 

001.5 - 06.7 SwSt 1 9 29 22 22 30 s 
002.4 + 05.8 NGC 6369 4 76: 64 64 57 67 63: d,c 
002.2 - 09.4 Cn 1-5 4 46 42 41 44 s 
003.1 + 02.9 Hb 4 3-4 47: 32 32 34 31 42 s,a 
004.9 + 04.9 M 1-25 6 36 41 41 41 43 s 
006.8 + 04.1 M 3-15 5 30 32 29 36 s ,e 
011.9 + 04.2 M 1-32 4-5 63 89 62 65 76 s,e 
012.2 + 04.9 PM 1-188 11 56 70 s 
017.9 - 04 .8 M 3-30 41 : 52 49 68 49 52 e 
027.6 + 04 .2 M 2-43 8 26 26 27 30 30 s 
029.2 - 05.9 NGC 6751 4 64 66 63 60: 81: d 
048.7 + 01.9 He 2-429 4-5 52 54 59 s 
061.4 - 09.5 NGC 6905 2-3 64 64 60 64 68 67 d 
064 .7 + 05.0 RD+3003639 9 62 79 43 42 s 
068.3 - 02.7 He 2-459 8 56 60 s 
089.0 + 00.3 NGC 7026 3 68 54 55 62 59 52 d,c 
096.3 + 02.3 K 3-61 4-5 48 57 46 51 s 
120.0 + 09.8 NGC 40 8 37: 47 38 36 40 d 
130.2 + 01.3 IC 1747 4 25: 55 54 58 55 56 s,a 
144.5 + 06.5 NGC 1501 4 58 54 51 61 66 d 
146.7 + 07.6 M 4-18 11 24 21 24 s 
161.2 - 14.8 le 2003 3 40 42 39 44 e 
243.3 - 01.0 NGe 2452 2 40: 56 58 55: 57 60: e 
352.9 + 11.4 K 2-16 11 50: 44 42 48 d 

009.4 - 05.0 NGe 6629 wl 34 25 30 31 s 
010.8 - 01.8 NGe 6578 wl 32 29 30 34 e 
011.7 - 00.6 NGe 6567 wl 38 35 34 d 
096.4 + 29.9 NGe 6543 wl 43 34 33 43 33 e 
100.6 - 05.4 le 5217 wl 62: 38 38 62 39 25 d 
159.0 - 15.1 le 351 wl 35 36 26 28: 34 34 s 
194.2 + 02.5 J 900 wl 42 43 49 48 39 s 
221.3 - 12.3 le 2165 wl 47 44 43 47 44 43 s 
356.2 - 04.4 en 2-1 wl 28 26 25 34: 29: 32: s 

013.7 - 10.6 ye 2-32 pn 33 32 40 34 36 s 
037.7 - 34.5 NGe 7009 pn 36 33 30 38 33 29 d 
084.9 - 03.4 NGe 7027 pn 53 40 38 51 44 40 s 
103.7 + 00.4 M 2-52 pn 32 35 35 32 33 39 s 
104.4 - 01.6 M 2-53 pn 36 30 37 36: 39 39: s,a 
118.0 - 08.6 Vy 1-1 pn 36: 21 24 32: 26 s 
130.3 - 11.7 M 1-1 pn 36: 57 54 38: 57 s 
133.1 - 08.6 M 1-2 pn 48 42 57:: 41 49 e 
147.4 - 02.3 M 1-4 pn 27 25 54: 34 19 e 
166.1 + 10.4 le 2149 pn 32 < 18 20 33 26 e 
196.6 - 10.9 NGe 2022 pn 43 41 38 47 49 d 
215.2 - 24.2 le 418 pn 19 < 18 15 25 21 s 
243.8 - 37.1 PRTM 1 pn 56 51 58 d 
294.1 + 43.6 NGe 4361 pn 54 45 52 d 

(1) El primer bloque corresponde a las WRPNe , el segundo a las WLPNe yel tercero a las PNe. 
(2) El tipo espectral de la estrella central es el siguiente: un número indica el tipo espectral [WC] , wl 
denota a las estrellas centrales de tipo W¡iJT,S y pn para estrellas centrales de las PNe ordinarias. (3) Las 
incertidumbres de VIO son de unos 5 km S-1 en promedio, y mayores para los casos marcados con dos 
puntos. 
(4) Perfiles de línea: ~: singular compacto, jl: asimétrico, ~: extensiones de alta velocidad, .d: doble pico, y 
!;.: complejo. 
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Figura 4.3: Valores de VIO de: a) HeT A5876, b) He TI A4686, c) [O m]A5007, d) 
[O T1]A3729 Y e) [N T1]A6584, comparados con los Víode H,B. Los símbolos son 
como se describe en la Fig. 3.1: círculos cerrados para las WRPNe, círculos 
abiertos para las WLPNe y triángulos abiertos para las PNe. 
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Figura 4.4: Densidades electrónicas derivadas a partir de [8 n] como función 
de Vío de H,B. Los símbolos son como se describe en la Fig. 4.2. El triángulo 
superior abierto a 30000 cm-3 , corresponde a la Nebulosa Planetaria joven 
NGC7027. 
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En la Figura 4.4 se presentan las densidades electrónicas nebulares 
derivadas del cociente de [S "1 contra los valores VIO de H,B. La gráfica tiene 
mucha dispersión con un amplio intervalo de velocidades para una densidad 
dada, pero es evidente que, sin importar el tipo nebular (WRPNe o no), no 
hay objetos de baja densidad que muestren un valor bajo de Vío: objetos 
con logne ::; 3.2 tienen Vío2 35 km s-1, mientras que objetos con densidades 
más altas muestran velocidades entre 15 y 50 km S-l. Debe recordarse que las 
nebulosas planetarias de alta densidad son consideradas nebulosas jóvenes, 
por 10 que el comportamiento encontrado en esta figura confirma un efecto 
evolutivo en el sentido que nebulosas de baja densidad (viejas) presentan ma
terial de mayor velocidad y posiblemente mayor turbulencia que los objetos 
de alta densidad (jóvenes). 

La Figura 4.4 muestra que las WRPNe jóvenes de alta densidad (quienes, 
en su mayoría, están ionizadas por estrellas [WC] tardías), presentan un 
amplio intervalo de velocidades (de 20 a 80 km S-l), mientras que las WLPNe 
y PNe se restringen a valores VIO ::; 40 km S-l. Ciertamente, el intenso 
viento estelar de las [WC] parece estar produciendo campos de velocidad 
muy perturbados en nebulosas planetarias aparentemente jóvenes. 

En la Figura 4.4, el triángulo superior abierto con log ne = 4.48 Y VIO = 38 
km S-l, corresponde a la nebulosa planetaria joven NGC 7027, quien mues
tra una VIO extraordinariamente grande para su densidad electrónica. Ésto 
podría estar indicando la existencia de un viento estelar masivo. Ésto tam
bién fue propuesto por Keyes & Aller (1990) para obtener un campo de ra
diación estelar aumentado hacia 130 Á, que resultaba necesario para ajustar 
un modelo de fotoionización para la nebulosa. En observaciones recientes de 
la estrella central, Hubeny et al. (1994) no han detectado tal viento, aunque 
no puede descartarse su presencia en el pasado reciente. 

4.5.1. Correlaciones entre Vio y los parámetros este
lares 

Para estudiar el comportamiento de Vexp y Vío como función de T*, hemos 
reunido los valores de T* de la literatura y se enlistan en la Tabla 5.1. En 
el caso de las estrellas centrales [WC], los parámetros estelares y las carac
terísticas del viento se tomaron de las determinaciones hechas a partir de 
modelos detallados de sus atmósferas en expansión. Lo mismo se hizo para 
las WELS y las PNe que contaban con tales modelos y se han adoptado los 
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valores dados por el modelo. Para las estrellas centrales que no cuentan a 
la fecha con un modelo detallado, hemos tomado las temperaturas de He TT 

de Zanstra de la misma base de datos calculada por Tylenda & Stasinska 
(1994). Aunque esta es una buena aproximación para la temperatura efec
tiva de nebulosas planetarias no-WR, sólo puede tomarse como un límite 
inferior de la temperatura estelar de las estrellas [WCJ (ver discusión en los 
siguientes párrafos). Así, las temperaturas de Zanstra que se presentan en 
la Tabla 5.1 para estos últimos objetos, en particular los [WCJ tempranos, 
tienen incertidumbres grandes que no podemos determinar. 

Otro parámetro estelar tal como la luminosidad, así como las característi
cas del viento estelar (tasa de pérdida de masa y velocidad terminal) fueron 
tomados de la literatura y también se presentan en la Tabla 5.1. 

Los parámetros estelares fundamentales de muchas estrellas [WCJ han si
do calculados a partir de modelos no-LTE de atmósferas en expansión por 
numerosos autores (ver referencias en la Tabla 5.1). Se ha encontrado que 
las temperaturas estelares, T*, están íntimamente relacionadas con los tipos 
[WCJ (ver, por ejemplo, Koesterke 2001). Debe notarse que la T* dada por 
modelos corresponde a la temperatura en la base del viento masivo (profun
didad óptica T f"V 20, e.g. Koesterke & Hamann 1997b) y que no necesaria
mente son las temperaturas de los flujos ionizantes "vistos"por la nebulosa 
(que están más relacionados con la temperatura de Zanstra). De hecho, hay 
algunas estrellas [WCJ bien documentadas donde la temperatura a la pro
fundidad óptica de T = 2/3 es mucho menor que la T* y, como resultado, las 
nebulosas planetarias muestran un grado de ionización muy bajo. Un caso 
típico es NGC 6751, la cual no presenta He++, aunque está ionizada por una 
estrella [WC 4J de 135000 K de temperatura efectiva. La T* a T = 2/3 es tan 
baja como 55500 K (Koesterke & Hamann 1997b). Esto es muy diferente a lo 
que ocurre en nebulosas planetarias ópticamente gruesas no-WR ordinarias, 
donde la temperatura de He TI de Zanstra y la temperatura estelar efectiva 
son similares (Tylenda & Stasinska 1994). 

Las figuras 4.4a y 4.4b presentan el comportamiento de T* vs. Vexp Y VlQ 
respectivamente. A pesar de las incertidumbres que afectan el valor de T*, 
se nota una clara tendencia en ambas figuras que muestra que las estrellas 
centrales más calientes (T* ~ 100000 K) tienen nebulosas con más altas 
velocidades (VlQ ~ 40 km S-l) y que no hay ningún objeto con una T* grande 
que tenga baja velocidad. Todas las nebulosas, sin importar si son WRPNe 
o no, muestran este comportamiento. 
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Aunque las WRPNe y las no-WRPNe están bien separadas con las WRP
Ne cayendo en una zona de velocidades de expansión mucho más altas que las 
WLPNe, los objetos con temperaturas estelares menores que 100000 K están 
mezclados, tanto las WRPNe como las no-WRPNe, aunque las velocidades 
más altas corresponden siempre a las WRPNe. 
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Figura 4.5: Vexp y VIO como función de las temperaturas estelares. Los símbo
los son como se describe en la Fig. 4.2. 
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Si se supone que la temperatura estelar es un indicador de la edad de la 
estrella central a partir de que abandonó la A G B (que es el caso para es
trellas centrales que evolucionan a luminosidad aproximadamente constante 
mientras la temperatura estelar aumenta con el tiempo), entonces es claro 
que mientras más vieja sea la estrella, más rápido es el campo de velocidad 
nebular, lo que indica una aceleración de la nebulosa con la edad. Este efec
to es más extremo para las WRPNe. Las WRPNe evolucionadas muestran 
velocidades de expansión más grandes que las nebulosas planetarias no-WR 
evol ucionadas. 

Además, las WRPNe evolucionadas muestran, en promedio, velocidades 
de expansión mayores que las WRPNe jóvenes. Esto es lo que uno espera
ría si las estrellas [WC] tempranas han evolucionado a partir de las [WC] 
tardías. Un modelo evolutivo hidrodinámico detallado, que incluya los efec
tos cinemáticos de un viento masivo de tipo [WC] de larga duración podría 
compararse con el comportamiento detectado en la Figura 4.5a, permitiéndo 
confirmar o descartar la tendencia evolutiva propuesta. Tal modelo se desa
rrolla y analiza en el Capítulo 5. 

En la Figura 4.5a (Vexp vs. T*), la tendencia está bien definida y no pre
senta mucha dispersión. En la Figura 4.5b (VIO vs. T*) hay mucha mayor 
dispersión. Algunos objetos, especialmente WRPNe, muestran una VIO muy 
alta para una T* dada. Estos son objetos con turbulencia particularmente 
grande y lo componentes de alta velocidad (tales como PM 1-188, He 2-459 y 
M 1-32). 

Acker et al. (2002) no han encontrado ninguna correlación entre T* y Vexp 

en sus datos debido a que usaron las temperaturas estelares obtenidas por 
modelos de fotoionización. Esto es, usaron la temperatura estelar "vista" por 
la nebulosa, la que, como se explicó con anterioridad, podría ser varios miles 
de grados más baja que la temperatura efectiva de una estrella [WC], perdi
endo, así, cualquier posible relación. 

Para analizar los posibles efectos de los vientos estelares masivos sobre 
la estructura interna de ionización, en la Figura 4.6 presentamos el grado de 
ionización He2+ IHé de las WRPNe como función de la tasa de pérdida de 
masa, M, y la velocidad terminal del viento, Voo (todos estos parámetros se 
enlistan en la Tabla 5.1) . 

La energía cinética liberada por las partículas en los vientos estelares, 
tanto en las [WCE] como en las [WCL], es lo suficientemente grande como 
para ionizar fácilmente el material gaseoso más interno, ya que para un viento 



4.5. ANÁLISIS CINEMÁTiCa 71 

con partículas de Re a Voo rv 1000 km s-\ la energía cinética liberada es de 
rv 2.5 X 10-7 erg, la cual es mayor que la energía necesaria para ioni7:ar el 
Reo e incluso el Re+. 

Sin embargo, es evidente en nuestras gráficas que las nebulosas altamente 
ionizadas están asociadas a estrellas con bajas tasas de pérdida de masa 
(logM ~ -6) y Voo mayores que 1800 km s-\ que son las que tienen tem
peraturas superiores a 100000 K. Esto podría indicar que la energía cinética 
no juega un papel importante (o, por lo menos no de manera exclusiva) en 
el grado de ionización de las zonas internas de las nebulosas. 

Buscamos posibles relaciones entre la tasa de pérdida de masa estelar y la 
velocidad terminal del viento como función de las velocidades nebulares. No 
se encontró ninguna relación, excepto por algunas débiles tendencias similares 
a las descritas en el párrafo anterior: las estrellas [WC] tardías (usualmente 
con altas M y bajas voo ) están asociadas a nebulosas de baja VIO, y vice 
versa, estrellas [WC] tempranas están asociadas a nebulosas con alta Vío. 
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Figura 4.6: Grados de ionización (He++ /He+) de las WRPNe como función 
de algunos parámetros estelares tales como: a) tasas de pérdida de masa 
(!VI), y b) velocidades terminales del viento (vcx,). Claramente las estrellas 
con tasas bajas de pérdida de masa y Voo ;::: 2000 km S-1 producen nebulosas 
con alto grado de ionización. Esto parecería indicar que el viento de las 
[WCL] no tienen energía suficiente para convertirse en una fuente adicional 
de ionización. (Ver texto para una discusión más detallada sobre este punto.) 
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4.6. Conclusiones del análisis cinemático 

En este capítulo hemos anali7.ado el comportamiento cinemática de una 
amplia muestra de nebulosas planetarias alrededor de estrel1as [WC] y se han 
comparado con nebulosas que rodean estrellas WELS y nebulosas planetarias 
ordinarias. La valide7. de nuestros resultados está basada en un tratamiento 
sistemático de todos los datos observados. 

Los resultados más importantes son los siguientes: 

• Se han determinado por primera ve7. las velocidades de expanSlOn 
para K 2-16, PRTM 1, M 1-32, PM 1-188, M 2-43, He 2-429, He 2-459, K 3-61, 
NGC 6578 y YC 2-32. 

• Ambos tipos de objetos, WRPNe y no-WRPNe, presentan acele
ración de las cáscaras nebulares externas, como se infiere del resultado: 
Vexp([N II]) 2: Vexp([O III]), Vexp(He II). 

• Hemos encontrado fuertes evidencias que indican que el campo de ve
locidad nebular se acelera con la edad nebular (indicada por la densidad 
electrónica), sin importar el tipo nebular (WRPNe o no-WRPNe) . 

• También encontramos que, mientras más joven es la estrella central 
(medida por su temperatura efectiva), más lento es el campo de velocidad. 
Este comportamiento se aplica también a las WLPNe y a las PNe, pero es 
mucho más extremo en las WRPNe. En el caso de las WRPNe, los objetos 
más viejos muestran mayores Vexp Y VIO que las WRPNe jóvenes y que las 
nebulosas planetarias ordinarias. Esta es una evidencia indirecta que apoya 
la valide7. del camino evolutivo propuesto: estrellas [WC] tardías -+ estrellas 
[WC] tempranas. 

• A partir del FWHM, hemos mostrado que las WRPNe tienen un com
portamiento cinemática diferente que las nebulosas planetarias ordinarias. 
Las velocidades de expansión, medidas de la separación pico a pico de líneas 
dobles o del FWHM de las líneas, son mayores en un 15 % en las nebu
losas planetarias WRPN e que en las no-WR. Además de tener velocidades 
de expansión más altas, las WRPN e presentan mayor turbulencia que las 
nebulosas planetarias ordinarias. 

• Buscando evidencia de material de alta velocidad y perturbaciones del 
campo de velocidad, se midieron los valores de velocidad de la mitad del 
ancho a un décimo de la intensidad máxima de las líneas nebulares (Vío). 
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Encontramos que VIO para las WRPNe son más de un 20 % mayores que los 
valores encontrados en no-WRPNe, mostrando que las WRPNe presentan 
material de alta velocidad con mayor frecuencia que las no-WRPNe . 

• Se encuentra que las nebulosas planetarias alrededor de estrellas WELS 
tienen un campo de velocidad mucho más parecido al de las nebulosas plane
tarias ordinarias que al de las WRPNe. Esta evidencia indica que las WELS, 
a pesar de sus fuertes vientos estelares, no pertenecen a la familia de las 
estrellas [WC] . 

• Las Vexp y Vio en WRPNe jóvenes, se dispersan sobre un intervalo más 
grande que las PNe y las WLPNe, claramente mostrando que el viento masivo 
[WC] afecta fuertemente la cinemática nebular desde estadios tempranos de 
la evolución nebular. 



Capítulo 5 

Estudio dinámico de las 
WRPNe 

5.1. Introducción 

Al tener las estrellas [WC] vientos tan masivos, resulta natural pregun
tarse de qué manera afecta el viento estelar Wolf-Rayet a la nebulosa cir
cundante. En el Capítulo 4 demostramos que las WRPNe tienen mayores 
velocidades de expansión y mayor turbulencia que las nebulosas con estre
llas no-WR. Esto ocurre en especial en 'las nebulosas alrededor de estrellas 
[WCEJ. 

Consideramos que el estudio del comportamiento cinemático de las WRP
Ne también puede ayudar a decidir si la secuencia evolutiva propuesta para 
las [WC] es válida, ya que en este caso, las WRPNe más viejas deberían 
mostrar en su campo de velocidades el efecto del viento masivo que perdura 
por 10000 años o más. 

Para estudiar en detalle el efecto del viento sobre la cáscara debería ha
cerse un modelo dinámico individualmente para cada objeto, pero pensamos 
que puede extraerse mucha información analizando el comportamiento de 
la dinámica de las WRPNe estadísticamente con una muestra observacional 
suficientemente grande. La validez de tal tratamiento es que pueden obte
nerse indicios y f o tendencias en el comportamiento dinámico general que 
permitirían apuntar a los aspectos que merecerían el desarrollo de un análisis 
teórico y fu observacional más detallado, tanto en conjunto como de manera 
individual, de estos objetos. 
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A continuación se presenta un análisis estadístico sobre el comportamien
to dinámico de los objetos de nuestra muestra, utilizando las soluciones 
analíticas para la dinámica de burbujas calientes expandiéndose sobre el 
medio interestelar derivadas por García-Segura & McLow (1995) para ne
bulosas de anillo alrededor de estrellas WR masivas. En la sección 5.1.2 dis
cutimos la validez de aplicar este modelo a estrellas centrales [WC] y a sus 
nebulosas. 

El modelo supone que la evolución temporal de la luminosidad mecánica 
del viento masivo está dada por una ley de potencias de la forma: 

1· 2 6 
Lw = 2 M Voo = Lo t , 

y da soluciones analíticas para la ecuación de movimiento de la nebulosa 
formada del tipo: 

R = R(t). 

Como nos interesa estudiar la evolución de la velocidad, se tomaron las 
soluciones analíticas y se derivaron con respecto al tiempo. 

Supondremos que: 

R(t) = VIO. 

De esta forma contamos con un modelo dinámico para la expansión de las 
nebulosas que puede aplicarse a los datos observacionales de que disponemos. 

Nuestra muestra original consta de 24 WRPNe, 9 WLPNe y 14 PNe, 
pero para utilizar el modelo de García-Segura & McLow (1995) necesitamos 
conocer los parámetros del viento, específicamente su tasa de pérdida de 
masa y la velocidad terminal con el fin de poder derivar un valor para la 
luminosidad mecánica del viento, Lw , por lo que la muestra original se redujo 
a 15 WRPNe (7 con estrellas centrales de tipo [WCEJ y 8 de tipo [WCLJ), 
una WLPN y tres PNe a las que agregamos 10 PNe adicionales tomadas de 
la literatura para contar con un grupo de control que sea estadísticamente 
significativo comparado con el grupo de WRPNe. Una breve descripción del 
modelo se presenta en la Sección 5.1.1 

Una vez ajustado el modelo a los parámetros del viento, fue posible com
parar las soluciones analíticas del modelo con nuestros valores de velocidad 
máxima de la componente gaseosa, VIO' Para esta parte, era necesario conocer 
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la temperatura efectiva (T.) y la luminosidad (L) de las estrellas centrales, 
por lo que la muestra original tuvo que restringirse nuevamente a sólo aque
llos objetos cuyas estrellas centrales cuentan con una determinación previa 
de T. y L, por lo que, finalmente, el análisis dinámico se realizó sobre 22 
WRPNe (14 [WCE] y 8 [WCL)), 8 WLPNe y 23 PNe (incluídas las 10 PNe 
tomadas de la literatura). 

Usando trazas evolutivas estándares para nebulosas planetarias, de que
mado de hidrógeno para derivar el tiempo de evolución de las WELS y las 
estrellas centrales de las PNe y de quemado de helio para las [WC), fue 
posible traducir los diagramas H-R observacionales (L como función de T.) 
en diagramas teóricos que involucran el tiempo de evolución, L= L(t). Los 
parámetros estelares T., M y voo , fueron tomados de la literatura y se mues
tran en la Tabla 5.1. Las trazas evolutivas que se utilizaron se presentan en 
el Apéndice E. 

5.1.1. Breve descripción del modelo dinámico 

El modelo desarrollado por García-Segura y McLow (1995) permite 
analizar la formación y evolución de nebulosas WR de anillo a partir de 
una burbuja caliente alrededor de una estrella WR masiva. 

El modelo incluye tres tipos de viento proveniente de la estrella y empieza 
cuando ésta alcanza la Secuencia Principal (MS, por sus siglas en inglés). 

El primero es un viento rápido rarificado estable proveniente de la estre
lla de MS que barre el medio interestelar ambiente formando una burbuja 
de viento estelar con una cáscara delgada, densa y enfriada radiativamente 
rodeando una cavidad llena de viento caliente y chocado. Durante esta fase, 
se supone que el gas ambiente es homogéneo para poder usar la teoría clásica 
de burbujas de viento estelar (Weaver et al. 1977) y al terminar esta fase la 
estructura de temperatura y densidad de la burbuja dependerá de la eficiencia 
de enfriamiento en la región del viento chocado caliente. Las fuerzas del viento 
durante esta fase están estudiadas por Herrero et al. (1992). Las velocidades 
típicas consideradas son Voo '" 103 km s-1, y las tasas de pérdida de masa 
son M '" 10-6 - 10-7 M0 año-1, con tiempos de vida de 1Ms '" 106 años. 

El segundo tipo de viento sucede a medida que la estrella abandona la 
MS y evoluciona a una supergigante roja (RSG, por sus siglas en inglés). 
Suponiendo que las estrellas salen de la AGB quemando helio, lo cual parece 
ser lo más razonable, en esta fase, se tiene una tasa de pérdida de masa 
constante en forma de un viento denso, lento y masivo que se expande dentro 
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del interior rarificado de la burbuja de secuencia principal. Este viento forma 
un medio circunestelar denso alrededor de la estrella. Los valores típicos son: 
VRSG""" 10 - 25 km S-l y M """ 10-4 - 10-5 M0 año- l , con tiempos de vida 
de 'TRSG """ 105 años. 

El tercer tipo de viento es un viento rápido que ocurre en la fase WR 
con velocidades típicas de Voo """ 103 km S-l y tasas de pérdida de masa de 
M """ 10-5 -10-6 M0 año- l (Willis 1991). Este viento rápido barre el viento 
lento previo, formando la nebulosa WR de anillo observada. Finalmente, la 
nebulosa WR de anillo se escapa del viento de supergigante roja. Después 
de esto, el viento WR caliente y chocado se expande hacia la burbuja de 
secuencia principal remanente. 

Al final de la fase RSG, la densidad del viento RSG puede modelarse 
como: 

(
ro)2 

P = Po -:;: , (5.1) 

donde la densidad y el radio Po Y ro están relacionados a los parámetros del 
viento RSG por: 

(5.2) 

Después de la fase RSG, la estrella evoluciona directamente a la fase WR. 
La luminosidad mecánica del viento WR rápido es: 

1· 2 
Lw = 2 Mvoo , (5.3) 

donde M es la tasa de pérdida de masa de la estrella WR y Voo es la velocidad 
terminal del viento a la llegada del choque a la región interna de la cáscara. 

Para permitir una variación temporal continua de Lw en la transición de 
RSG a WR, se puede modelar este parámetro como: 

(5.4) 

donde Lo es la luminosidad mecánica del viento al salir la estrella de la fase 
RSG en el momento too 

La velocidad del viento RSG es dos órdenes de magnitud menor que la 
velocidad del viento WR, de manera que puede despreciarse en las ecuaciones 
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dinámicas. Con el fin de obtener soluciones autosimilares, se desprecia la 
presión externa. 

Siendo Ms = 4 7r Po r~R(t) la masa de la cáscara barrida y suponiendo que 
la cáscara barrida es delgada, de manera que la superficie de contacto entre 
el interior caliente y la cáscara fría se localiza a casi el mismo radio R del 
choque externo, el modelo de tres vientos da la solución para la ecuación de 
movimiento de la cáscara barrida como: 

(5.5) 

donde, 'Y es el índice adiabático del gas chocado caliente y t es el tiempo 
medido desde el inicio de la fase WR. 

Esta ecuación muestra que si la luminosidad mecánica del viento decrece 
con el tiempo (6 < O), ésta produce burbujas estables en desaceleración, 
mientras que si la luminosidad aumenta con el tiempo (6 > O), se obtienen 
burbujas inestables en aceleración, ya que: 

. (6+3) ó R(t) = 3A -3- f3, (5.6) 

y: 

(5.7) 

donde: 

5.1.2. Aplicación del modelo a nuestros datos 

El modelo dinámico propuesto por García-Segura & McLow (1995) fue 
desarrollado para describir nebulosas de anillo alrededor de estrellas Wolf
Rayet masivas de Población 1. Sin embargo, parece apropiado aplicar este 
modelo a las estrellas centrales [WC] de nebulosas planetarias ya que los 
parámetros de los vientos de las [WC] son similares a los de las WR masivas 
y este viento está actuando sobre el viento de la AGB que da origen a la 
nebulosa planetaria. 
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Siendo así, las soluciones analíticas dadas por el modelo original (Sección 
5.1.1 y ecuaciones ahí descritas) pueden traducirse tomando el inicio de la 
evolución (t = to) cuando la estrella abandona la AGB para dirigirse a la 
región de estrellas centrales de nebulosas planetarias en el diagrama H-R. 
De esta manera, las ecuaciones de movimiento de la cáscara nebular (Ecs. 
5.5, 5.6 Y 5.7), así como la expresión para la densidad del viento (Ec. 5.1) , 
seguirán escribiéndose igual, pero ahora la Ecuación 5.2 tendrá la forma: 

(5.8) 

tomándose ahora los parámetros del viento A G B manteniendo el mismo 
tratamiento que en el modelo original, pero ahora suponiendo que éste -
describe el efecto causado por el viento Wolf-Rayet sobre la región interna 
de la nebulosa planetaria. 

5.2. Análisis dinámico 

5.2.1. Consideraciones preliminares sobre la muestra 
analizada 

Como ya se mencionó en la Sección 4.4.1, el tipo espectral de las estrellas 
[WC] puede tomarse como un indicador del tiempo transcurrido desde su 
salida de la AGB y como la clasificación espectral depende principalmente 
de la temperatura estelar (Koesterke 2001), es posible traducir los valores de 
T* a valores de tiempo evolutivo t. Para lograr esto, se elaboró un diagrama H
R para los objetos de la muestra y se les asignó una traza evolutiva adecuada 
a cada uno de los objetos. 

Para las WELS y las estrellas centrales de PNe, se tomaron trazas evolu
tivas estándares que consideran al quemado de hidrógeno como la principal 
fuente de energía estelar, realizadas por Schonberner y Blocker (ver Apéndice 
E) . Por otro lado, debido a que las estrellas [WC] muestran núcleos total
mente (o casi totalmente) desprovistos de hidrógeno, las trazas evolutivas 
más adecuadas para estas estrellas son aquellas que consideran al quema
do de helio como la fuente de energía estelar. Las trazas utilizadas para las 
[WC] fueron desarrolladas por Vassiliadis & Wood (1994) y se presentan en 
el Apéndice E junto con los diagramas H-R obtenidos para los objetos de la 
muestra. 
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Los valores de temperatura efectiva y luminosidad (T. y L), así como los 
parámetros del viento (111 y voo ) de las estrellas de nuestra muestra fueron 
tomados de la literatura. Esto entraña el problema de que los valores tanto de 
L como de 111 dependen fuertemente de la estimación de la distancia al objeto 
en cuestión y diferentes autores determinan este parámetro de maneras dife
rentes, así que tratamos de resolver este problema utilizando la misma fuente 
para cuantos objetos fuera posible, de manera que las tendencias globales que 
se encuentran sean estadísticamente relevantes. 

Para aquellas estrellas [WC] que cuentan con modelos detallados de 
atmósferas estelares, tomamos los valores proporcionados por éstos dando 
preferencia a aquellos modelos que fueron desarrollados por los mismos au
tores o, en su defecto, con procedimientos similares. 

Desafortunadamente, no todas las estrellas de nuestra muestra han sido 
modeladas detalladamente, por lo que, para aquellas estrellas para las que no 
hay modelo, tomamos las temperaturas de Zanstra de HeTT, Tz(HeII), de la 
misma base de datos calculada por Tylenda & Stasióska (1994). La Tz(HeII) 
es una buena aproximación para la T. en estrellas centrales de nebulosas 
planetarias no-WR, particularmente en nebulosas planetarias ópticamente 
gruesas (Tylenda & Stasióska 1994), y un límite inferior de T. para las es
trellas [WC] (ver explicación en la Sección 4.5.1). 

Los valores que se tomaron finalmente para T. y L de las estrellas centrales 
y para los parámetros del viento se muestran en la Tabla 5.1. En la misma 
tabla se enlistan los tipos espectrales de las estrellas [WC] y WELS, así como 
la velocidad máxima (Vío) y la velocidad de expansión canónica (Vexp ) de 
las componentes gaseosas. En el caso de las 10 PNe que se agregaron a la 
muestra, sólo se contó con el valor de Vexp tomado de la literatura (Acker 
et al. 1992) . 

5.2.2. Ajuste del modelo 

La primera parte del análisis dinámico consistió en ajustar el modelo 
para nuestra muestra, esto es, determinar el Índice eS y el valor Co dados en 
la Ecuación 5.4. 

Para esto procedimos de la siguiente manera: con los valores de 111 y 
voo , se calculó la Lw para cada uno de los objetos utilizando la Ec. 5.3. De 
esta manera se obtuvo el diagrama observacional Lw vs. T. que se muestra 
en la Figura 5.1, y utilizando las trazas evolutivas ya mencionadas, se pudo 
construir el diagrama teórico Lw vs. t mostrado en la Figura 5.2. 
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Del diagrama teórico (Fig. 5.2) se obtuvo un ajuste aceptable (aunque 
mostrando algo de dispersión) de la Ecuación 5.4 para los objetos [WC] de 
la muestra con [) = 0.88 Y log[,o = 25.4 erg s-1, por lo que el modelo que se 
ajusta mejor a nuestros objetos es: 

logLw = (25.4) + (0.88) log t, (5.9) 

mientras que las WELS y las estrellas centrales de las PN e presentaron una 
mayor dispersión, por lo que no fue posible obtener un buen ajuste. Sin 
embargo, dado que a primera aproximación no muestran una variación en 
Lw a diferentes valores de t, se les asignó un valor de [) = O, con lo que se 
obtiene un valor promedio de < log [,0 >= 33.8 
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Tabla 5.1: Parámetros físicos estelares(l) 

PN o Nombre V10 /Vccp [WC](2) T. .~ log M lag L lag L", t(S) Reí. 
(km/.) (Xl0S K) (km/.) (M0/a ño) (L/L0) (.,g/.) (años) 

001.5 - 06.7 SwSt 1 22/12 9 40 900 -6.72 3 .95 34.69 715 dMOl 
002.4 + 05.8 N006369 64/35.5 4 150 1200 -6.1:5 3 .42 35.51 7418 KH97a 
002.2 - 09.4 Cnl-:5 41/22.5 4 < 57 3.52 10218 TS94 
003.1 + 02. 9 Hb4 32/'5 .5 3-4 86 3.96 1567 TS94 
004.9 + 04.9 M 1-25 41 /22.5 6 60 4.02 1107 L96 
006.8 + 04. 1 M3-15 32/ 17.5 5 55 3 .83 3301 ZK93 
011.9 + 04.2 M 1-32 62/12.5 4-5 66 3.76 3652 TS94 
012.2 + 04.9 PMI-188 56/30.5 11 35 360 -5.70 3.70 34.91 2201 LH98 
017.9 - 04.8 M 3-30 49/- 97 3 .29 15896 TS94 
027.6 + 04.2 M 2-43 27/15 8 65 850 -6.08 3 .24 35.28 11 262 LH98 
029.2 - 05.9 N006751 63/39.5 4 135 1600 -6. 12 3 .18 35.79 7673 KH97b 
061.4 - 09.5 N006905 60/41 2-3 141 1800 -6.32 3 .01 35 .69 7502 KH97. 
064.7 + 05.0 BD+30·3639 43/23.5 9 47 700 -4.87 4.00 36.32 133 L96 
068.3 - 02.7 He 2-459 56/30.5 8 77 1000 -5.01 4.37 36.49 184 L97 
089.0 + 00.3 N007026 55/- 3 130 3500 - 6.34 3.79 36.25 2303 KH97a 
096.3 + 02.3 K3-61 57/30.5 4-5 4.06 366 
120.0 + 09.8 N0040 38/25.5 8 78 1000 -5 .62 3.53 35.88 10000 L96 
130.2 + 01.3 101747 54/29 4 126 1800 -6.58 3.78 35 .43 2245 KH97a 
144.5 + 06.5 NOO 1501 54/40.5 4 135 1800 - 6 .28 3.60 35.73 6058 KH97. 
146.7 + 07.6 M4-18 21/11.5 11 31 160 -6.05 3.72 33.86 1945 dM099 
161.2 - 14 .8 10 2003 39/- 3 88 3.95 1607 TS94 
243.3 - 01.0 N00 2452 58/- 2 141 3000 -6.20 3. 16 36.25 7502 KH97a 
352 .9 + 11.4 K 2-16 42/24 11 30 300 -6.36 3 .70 34.09 3375 L97b 

009.4 - 05 .0 N006629 30/- wl < 52 3 .99 925 TS94 
010.8- 01.8 NG06578 30/16 wl 65 3 .91 1180 TS94 
011.7 - 00.6 N0 06567 34/17.5 wl 61 1950 3 .94 1136 T S94 
096.4 + 29.9 NG06543 33/- wl < 66 1900 -7.40 4 .04 34 .66 1211 TS94 
100.6- 05.4 105217 38/18 wl 72 3 .70 4041 TS94 
159.0 - 15 . 1 10351 26/14 wl 85 3 .81 4471 T S94 
194.2 + 02. 5 J900 43/ 23.5 wl 123 3 .74 5599 T S94 
221.3-12. 3 102 165 43/23. 5 wl 153 3 .51 6856 T S94 

013.7-10.6 Y 02-3'l 32/'7.5 1>" 68 3 .02 11771 TS94 
025.3 + 40.8 l e 4593 .. -/12 .5 pn 51.5'2 1400 -8.00 4.28 33.79 141 OP85 
034.6 + 11 .8 NOC6S72 .. -/'6 pn 62 .95 11 90 -7.52 3.73 34. 13 3652 MPP93 
037.7 - 34.5 N007009 30/ 18 pn 85 2750 -8.55 3 .56 33.83 14170 T S94 
043. 1 + 37. 7 N OC621 0 .. -/21 pn 63 .39 2300 -9.22 3 .71 33.00 3610 OP85 
054. 1 - 12 . 1 N OC6891 .. -/7 pu 51.29 1700 -9.22 3.85 32.74 3 092 OP85 
083.5 + l ·l. 7 NOC6826 .. - / 11 pn 55.85 1750 -1 . 19 4 . 13 34.79 148 POL89 
084.9 - 03.4 NG07027 38/21 pn 175 4. 21 312 T S94 
104.4 - 01.6 M2-53 37/ 21 pn 11 2 2.56 22239 T S94 
118.0- 08.6 Vyl-l 24/13 pn 32 4 .07 986 TS94 
123.6 + 34. 5 10 3568 • -/7.8 pn 50 1730 -7 .52 3 .96 34.45 903 MPP93 
130.3 - 11.7 Ml-l 54/29.5 pn 87 4 .03 1607 T S94 
133.1-08.6 MI-2 42/- pn 51 5.67 141 TS94 
147.4 - 02. 3 MI-4 25/13.5 pn 67 4 . 12 166 T S94 
166.1 + 10.4 102149 20/ 10.5 pn < 49 1290 -7 .70 4.44 34.02 138 T S94 
196.6 - 10.9 N002022 41 /2 1 pn 114 3.56 5 352 T S94 
206.4 - 40.5 NOO 1535· -/20 IlIl 65.53 2100 -9.00 3.91 33. 14 1 229 OP85 
215.2 - '24.2 10 41 8 15/8 pn 53 1050 - 8.20 4.47 33.34 144 T S94 
243.8 - 37 . 1 PRTMl 51 / 23 pn 90 3 .50 14942 P90 
294.1 + 43.6 N00 4361 45 /22 pn 95 3.41 156 17 T S94 
307.2 - 03.4 N00 5189· - / 36 pn 107.15 3800 -8.22 2.68 34.44 23095 OP85 
339.9 + 88.4 LoTrS .. -/27 pll 184 .93 3280 -10.5 2.48 32.38 318 MPP93 
345.2 - 08.8 T e ! .. -/4 pn 47.53 1350 - 6.21 4.40 35 .54 135 MPP93 

(1) Los valores de T •• L, \loe Y 108M son de la litera:ture., y las referencias SOI1: 
ep8S: Cerruti-Sola Al Perinotto (1985); dM01: De Marco t':.t ni. (2001); dMC99: De Marco /.¿ Crowther (1999); KH97a: 
Koesterke "Hamann (19978); KH97b: Koesterke &. Hamann ( 1997b); L96: Le uenhagen el al. (1996); L97a: Leuenhagen 
(1997a), L97b: Leuenhagen (1997b) : LH98: Leuenhagen &:: Hamaull (1998); MPP93: Modigliani d 41. (1993); P90: Peña 
el 41. (1990): PCL89: Perinotto el 41. (1989) ; P-M91 : Preite-Martine« td (JI. (1991); TS94: Tylenda & Stasiáska (1994); 
ZK93, Zhang &r. Kwok (1993). 
(2) El tipo espectral de la estrella central es el siguiente: un nllmero indica el tipo espectral [WC)I tl/I denota a las 
estrellas centrales tipo WELS y pn indica estrellas centrales de PNe ordinarias. 
(3) Tiempo transcurrido a partir de la salida de la estrella central de la A GB . 
• Objetos cuyos valores de velocidad de erpansi6n fueron tomados de la literatura. 
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Figura 5.1: Luminosidad mecánica Lw observada como función de la tempe
ratura estelar T •. Las [WC] están representadas por círculos llenos, las WELS 
por círculos vacíos y las estrellas centrales de las PNe están respresentadas 
por triángulos vacíos. 
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Figura 5.2: Luminosidad mecánica Lw observada como función del tiempo. 
La línea sólida corresponde al modelo ajustado para las [WCJ (círculos llenos) 
con Ó = 0.88 y .co = 25.4 erg seg- l

. Los símbolos son como los descritos en 
la Fig. 5.1 
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5.2.3. Aplicación del modelo dinámico a los objetos de 
la muestra 

Después de haber obtenido un valor para Ó y Lo, podemos utilizar la 
solución dada por el modelo dinámico expresado en la Ecuación 5.6 para 
derivar R(t) y comparar los resultados con los valores de l/¡o de los objetos 
de la muestra (Fig. 5.3). 

Suponiendo el caso adiabático b = 5/3), una velocidad del viento inicial 
(a la salida de la estrella de la AGB) típica de VAGR f"o.J 10 km S-l y tasas 
de pérdida de masa iniciales de MAGR = 10-3, 10-4 , 10-5, 10-6 Me;) año- l 

para las [WC], se obtienen las soluciones analíticas (representadas por líneas 
sólidas en la Figura 5.3): 

R5 = (29.46 x 10-3) tO.29 (km S-l) , 

Rs = (63.46 x 10-3 ) tO. 29 (km S-l) , 

donde ~ indica la solución de velocidad de expansión para una tasa de 
pérdida de masa inicial de MAGR = lO-i Me;) año-l. 

En esta figura se puede observar que, aunque la gráfica presenta mucha 
dispersión, las estrellas [WC] se agrupan predominantemente alrededor de las 
soluciones para MAGR = 10-4 Y 10-5, mientras que las WELS y las estrellas 
centrales de PN e no muestran evidencia de aceleración y se encuentran dis
persas de manera que a una Vexp dada, los objetos cubren todo el intervalo 
de tiempos evolutivos. 

En la Figura 5.4 se muestra la misma gráfica que en la Figura 5.3 (veloci
dad de expansión vs. tiempo), pero esta vez se utilizó la Vexp determinada de 
la manera canónica a partir de la línea de H,B, en lugar de la VIO' De nuevo, 
las líneas sólidas en la Figura 5.4 representan las soluciones analíticas: 
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R - (29 46 x 10-3) tO.29 (km S-l) eXP5 - • , 

suponiendo 'Y = 5/3, VARG = 10 km S-l y M AGR = 10-2, 10-3, 10-4 , 10-5 

M --1 (;) ano . 
Además, se muestran las soluciones para las WLPNe y las PNe derivadas 

en este análisis como líneas punteadas. 
En esta figura, las WRPN e se encuentran en una franja acotada por 

MAGR entre 10-3 y 10-\ en tanto que las WLPNe y las PNe (ambos grupos 
presentan un comportamiento similar y difieren de las WRPNe) se dispersan 
en zonas con M AG R entre 10-4 y 10-5 . 
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Figura 5.3: Vío como función del tiempo. Las líneas corresponden a las solu
ciones del modelo para las WRPNe con VAGR = 10 km seg-1 y: MAGR = 
10-3 ,10-4,10-5 ,10-6 M0 año-1 respectivamente para las [WCJ y están indi
cadas por el valor logMAGR . Los símbolos son como los indicados en la Fig. 
5.1. 
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5.3. Más evidencia sobre la secuencia evolu
tiva [WCL] -+ [WCE] 

En las figuras 5.5 y 5.6 se vuelven a mostrar las figuras 5.3 y 5.4 pero sólo 
con los objetos WRPNe y marcando con círculos pequeños a las [WCL] y con 
círculos grandes a las [WCE]. Aunque las incertidumbres para los tiempos 
evolutivos de los objetos son muy grandes (porque provienen de las incer
tidumbres en la luminosidad estelar y ésta a su vez de las incertidumbres en 
la distancia) se encuentra una clara tendencia donde los objetos [WCL], que 
son más jóvenes, muestran menor velocidad de expansión, pero parecerían 
evolucionar a la zona de las [WCE] siguiendo trazas similares a las del modelo 
evolutivo. 

En la Figura 5.7 se presenta el tiempo transcurrido desde la salida de 
las estrellas de la AGB hasta ahora, t, como función del tipo espectral. Se 
observa una relación muy clara donde las estrellas de tipo más temprano son 
las más viejas y las de tipo más tardío son las más jóvenes. Esta relación 
puede no parecer sorprendente ya que varios estudios previos han notado ya 
evidencia sobre este comportamiento; por ejemplo, se observa que las nebu
losas alrededor de estrellas de tipo espectral temprano son más extendidas 
y diluídas y, por lo tanto, más evolucionadas que las nebulosas alrededor 
de estrellas de tipo tardío. Además, como el tipo espectral depende prin
cipalmente de la temperatura superficial de la estrella, las estrellas de tipo 
espectral temprano son más calientes que las de tipo tardío lo cual coloca 
a las estrellas de tipo temprano sobre el diagrama H-R en una región más 
evolucionada que las estrellas de tipo tardío. Sin embargo, nuestro resultado 
se basa en tiempos evolutivos derivados a partir de trazas evolutivas dife
rentes (ver Apéndice E) que consideran al quemado de helio como la fuente 
principal de energía que se asignaron a las estrellas [WC] de nuestra muestra 
según su posición en el diagrama H-R. Esta es la primera vez que se utilizan 
este tipo de trazas evolutivas sobre estrellas [WC] y nuestros resultados arro
jan una nueva evidencia que apoya la secuencia evolutiva [WCL] ~ [WCE] 
propuesta (Hamann 1997). Los símbolos grandes en esta figura indican a los 
objetos cuyos valores de L han sido estimados a partir de una determinación 
previa de distancia y los símbolos pequeños indican aquellos objetos cuyas 
distancias se desconocen y, por lo tanto, sus valores de L han sido supuestos. 
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Figura 5.4: Valores de Vexp como función del tiempo. Las líneas sólidas -
corresponden a las soluciones del modelo para las WRPNe con VAGR = 10 
kmseg-1 y: MAGR = 10-2,10-3,104, 10-5 M0 año- 1 para las [WC] y están 
indicadas por el valor logMAGR . Las líneas punteadas corresponden a las 
soluciones del modelo para las WLPNe y PNe con VAGR = 10 kmseg- 1 

y MAGR = 10-3,10- 4,10-5,10-6 M0 año-1 para las WELS y las estrellas 
centrales de PNe. El valor de logMAGR para estos casos está indicado entre 
paréntesis. Los símbolos son como los indicados en la Figura 5.1. 
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5.3.1. Estimación del error en los t derivados 

Los valores de luminosidad estelar, L, dependen principalmente del valor 
adoptado para la distancia a los objetos estudiados. Este es un problema, ya 
que el valor derivado de distancia es muy incierto y diferentes autores derivan 
este parámetro de diferentes maneras y los valores obtenidos por diferentes 
métodos para un mismo objeto suelen ser diferentes. Estas diferencias en 
distancia repercuten en diferencias substanciales en las luminosidades adju
dicadas y como es fundamental conocer la L de un objeto para ubicarlo en un 
diagrama H-R que nos permita asignarle una traza evolutiva, fue necesario 
tratar de estimar un límite inferior para la incertidumbre en nuestros valores 
de tiempo evolutivo t. 

Para esto, tomamos algunos objetos que se encontraban entre dos trazas 
evolutivas y calculamos el t del objeto para ambas trazas. La diferencia 
obtenida fue de aproximadamente 0.8 dex, lo cual es bastante alto consideran
do que se trata de un límite inferior. 

Diferencias grandes en los valores de luminosidad, L, se encuentran, por 
ejemplo, en el objeto BD+3003639. Este objeto ha sido estudiado con mucho 
detalle en los últimos años por varios autores y se le han atribuído dos valores 
de distancia: 2.68 kpc (Hajian et al. 1993) y 1.5 kpc (Kawamura & Masson 
1996). El primer valor de distancia le asigna un valor de log L/ L0 = 4.71, 
mientras que el segundo le da un valor de log L/ L0 = 4.00. 
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Figura 5.5: Vío como función del tiempo. Las líneas corresponden a las solu
ciones del modelo para las WRPNe con VAGR = 10 km seg- I y: MAGR = 
10-3,10-4,10-5,10-6 M0 año- I respectivamente para las [WC] y están indi
cadas por el valor logMAGR . Los símbolos grandes corresponden a las [WCE] 
y los pequeños a las [WCL]. 
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Figura 5.6: Vexp como función del tiempo. Las líneas corresponden a las 
soluciones del modelo para las WRPNe con VAGR = 10 km seg- l y: M AGR = 
10-2,10-3,10-4, 10-5, 10-6 M0 año- l respectivamente para las [WC] y están 
indicadas por el valor logMAGR' Los símbolos grandes corresponden a las 
[WCE] y los pequeños a las [WCL] . 
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Figura 5.7: Valores derivados para el tiempo de evolución a partir de la salida 
de la AGB, t, como función del tipo espectral [WC]. Los símbolos grandes 
representan los objetos que cuentan con una, estimación de distancia y cuya L 
ha sido determinada mediante un modelo individual detallado. Los símbolos 
pequeños indican aquellos objetos cuyo valor de L ha sido supuesto o que no 
cuentan con un modelo individual por lo que el valor de L ha sido estimado 
mediante la luminosidad de Zanstra. 
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5.4. Conclusiones del análisis dinámico 

• En primer lugar, podemos concluir que, basándonos en el modelo, 
las WRPNe están eonstituídas por cáscaras en aceleración, mientras que 
las WLPN e y PN e presentan velocidades constantes o aceleraciones mucho 
menores. 

• El comportamiento de las WRPN e en la Figura 5.2 indica que la energía 
mecánica del viento de las [WC] evoluciona temporalmente de acuerdo a una 
ley de potencias, en la forma Lw = LO t 6 con Ó rv 0.88, en tanto que el viento 
de las WELS y estrellas centrales de PNe no presenta este incremento de Lw 
o éste no es tan marcado. 

• Aunque con mucha dispersión, las [WC] tienden a agruparse alrededor 
de las soluciones para una pérdida de masa en la AGB, MAGR rv 10-4 -10-3 

M8 año-1 y VAGR = 10 km S-l, mientras que en la actualidad presentan un 
promedio de < M >rv 10-6 M8 año- 1 y valores desde cientos hasta miles de 
km S-l en VOO • Esto parece indicar que el viento estelar Wolf-Rayet ha perdido 
masa y se ha acelerado considerablemente desde la salida de la estrella [WC] 
de la AGB. 

• Por otra parte, el comportamiento dinámico de las WLPNe tiene mayor 
concordancia con el de las PNe que con las WRPNe. Los vientos post-AGB 
de estos objetos parecen señalar una tasa de pérdida de masa inicial, MAGR rv 

10-5 - 10-4 M8 año-l, menor que para las WRPNe. Esto indicaría que las 
estrellas AGB que dan origen a las WRPNe tienen un viento más masivo y 
éste perdura durante la fase post-AGB. 

• Por último, el comportamiento dinámico de las WRPNe en los diagra
mas evolutivos es consistente con la suposición de una secuencia evolutiva 
[WCL] -+ [WCE]. 
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Capítulo 6 

Conclusiones 

Hemos obtenido espectros de alta dispersión (echelle) y alta señal a ruido 
de una muestra amplia de nebulosas planetarias con núcleos de tipo espectral 
[WC] (24 objetos) y de una muestra similar de nebulosas con estrellas cen
trales con líneas en emisión débiles (WELS) y estrellas normales sin líneas en 
emisión (9 WLPNe y 14 planetarias normales) . Las nebulosas WRPNe están 
ionizadas por estrellas que cubren todo el intervalo de tipos [WC], desde 
[WC 2J hasta [WC 11 J. 

Los datos espectrales cubren un amplio intervalo de longitudes de on
da (típicamente entre 3500 y 6800 Á), permitiendo la obtención de un gran 
número de líneas útiles para el diagnóstico del plasma. Además, la alta dis
persión espectral (mejor que 0.3 Á por pixel) nos permitió resolver las líneas 
en emisión del gas en la mayoría de los objetos, 10 que resulta útil para 
analizar la cinemática de los distintos iones presentes en el plasma. 

Para cada objeto se obtuvieron espectros calibrados en flujo y longitud de 
onda, donde se midieron los flujos y los anchos de las líneas (o su separación 
y ancho en caso de tratarse de perfiles dobles) en emisión del gas ionizado. Se 
calcularon los enrojecimientos de cada objeto por medio del decrementode 
Balmer, y los flujos de las líneas fueron desenrojecidos usando c(H,B) y la ley 
de extinción de Seaton (1979). 

Esta gran cantidad de datos, tratados de manera sistemática, nos per
mitió realizar un estudio estadístico significativo de los objetos WRPN en 
relación a los no-WR. 
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Los resultados principales son los siguientes: 

Con respecto a las propiedades del plasma de las nebulosas, derivamos 
la densidad electrónica a partir de cocientes de líneas de [S n]-\-\6731/6717, 
[O n]-\-\3726/3729 y [ArTvJ-\-\4740/4711, cuando fueron observables, y las 
temperaturas electrónicas a partir de [O IlIJ-\-\4363/5007 y [N 11]-\-\5755/6583. 
Esto permitó derivar las abundancias iónicas de los iones visibles presentes 
en el plasma, con un modelo de una nebulosa de dos temperaturas. Las abun
dancias totales de los elementos se obtuvieron a partir de las abundancias 
iónicas y utilizando factores de corrección por ionización para los iones no 
visibles. 

La determinación de abundancias demuestra que los cocientes de O /H en 
nuestra muestra de WRPNe se dispersan en más de un factor de 10 alrededor 
de un promedio de ('V 4 x 10-4 . Tal distribución es comparable a la encon
trada en la muestra de nebulosas planetarias estudiadas por Kingsburgh & 
Barlow (1994), la cual contiene solamente un 10 % de WRPNe. Similares 
comportamientos presentan los otros elementos determinados (N y Ne). In
teresantemente, encontramos una gran dispersión en los cocientes de N/O 
en las WRPNe, para un tipo espectral [WC] dado, lo que indica que no hay 
una masa estelar preferencial para que ocurra el fenómeno Wolf-Rayet en el 
núcleo de una nebulosa planetaria y que estrellas centrales de distintas masas 
iniciales pueden llegar a mostrar el mismo tipo [WC]. Esto concuerda con los 
resultados obtenidos al asignar trazas evolutivas con quemado de helio a las 
[WC] (ver Apéndice E y Capítulo 5), donde encontramos que las masas de 
las estrellas [WC] están entre 0.6 y 0.8 Me:). 

Entre los resultados del análisis de las condiciones físicas del plas
ma, encontramos una tendencia significativa mostrando que el cociente 
Te[o TTT]/Te[N TT] disminuye al aumentar la excitación del objeto, medida por 
el cociente 0++/0+. En el límite de alta excitación, Te[N TT] es mayor que 
Te[o TT T] por varios miles de grados. Nuestra gráfica 3.3 muestra que este com
portamiento ocurre por igual para todo tipo de objetos. Esto no es lo que se 
espera a partir de modelos simples de fotoionización de nebulosas planetarias, 
y podría indicar la presencia de mecanismos adicionales de calentamiento en 
las zonas más externas (por ejemplo, choques o turbulencia). 

Esto podría estar relacionado con el aumento en la velocidad de expan
sión en la nebulosa al aumentar las temperaturas estelares de las estrellas 
centrales (resultado descrito en el Capítulo 4, Fig. 4.5). Esta aceleración de 
las nebulosas ocurre en todo tipo de objetos, pero es más clara y definida en 
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las WRPNe. 

Por otro lado, a partir del análisis cinématico de los perfiles de líneas de 
distintos iones, hemos demostrado que, como ya habían determinado Górny 
y Stasinska (1995), las WRPNe se expanden a mayor velocidad que las PNe 
no-WR (incluídas las WLPNe), por lo que presentan una aceleración debida 
a la luminosidad mecánica inyectada por el viento estelar masivo. 

También encontramos que las velocidades de expansión derivadas de los 
iones de baja ioni7.ación (N+ y 0+), lo cuales se esperarían en la 7.Ona más 
externa de las nebulosas, son ligeramente mayores que la velocidad de ex
pansión derivada de H,B (Fig. 4.3). 

Por todo lo anterior concluimos que nuestros datos indican que, en gene
ral, las 7.Onas externas de las PNe son más calientes y presentan mayor ve
locidad de expansión que las 7.onas internas, lo que sugiere que efectivamente 
las 7.Onas externas de las nebulosas están afectadas por fuentes adicionales 
de calentamiento además de la fotoioni7.ación. 

Se ha sugerido que los tipos espectrales [WC] corresponden a una secuen
cia evolutiva, de tipos [WC] tardíos a tempranos. Nuestra gráfica de densidad 
electrónica contra tipo espectral [WC], obtenida con un conjunto homogéneo 
de datos, indica que las nebulosas alrededor de estrellas [WC] tempranas 
son más evolucionadas que las nebulosas alrededor de estrellas [WC] tardías, 
lo cual parece confirmar tal sugerencia. Sin embargo, dos objetos con es
trellas centrales [WC] extremadamente tardías (K 2-16 y PM 1-188)' cuyas 
densidades electrónicas se determinaron por primera ve7. en nuestro trabajo, 
mostraron ser de baja densidad (por debajo de 1000 cm-3) . Pueden tratarse 
de objetos similares a He 2-99, que no se cuenta dentro de nuestra muestra, 
pero de la cual Acker et al. (1996) sugirieron que está excitada por una estre
lla que ha experimentado un flash de helio muy tardío (con el cual la estrella 
habría regresado a la fase AGB para volver posteriormente, por segunda ve7., 
a la 7.ona de las estrellas centrales de nebulosas planetarias). Por otro la
do, las estrellas centrales de estas nebulosas de baja densidad podrían haber 
evolucionado en escalas de tiempo más grandes que el resto de los núcleos 
de nebulosas planetarias, ya sea debido a sus masas centrales inusualmente 
pequeñas (que no parece ser el caso) o a un tiempo de transición excepcional
mente largo desde la punta de la A GB. Estudios observacionales y teóricos 
posteriores de estos objetos permitirían distinguir entre las distintas inter
pretaciones. 
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Parthasarathy et al. (1998) han sugerido que las WELS son las contra
partes evolucionadas de estrellas [WC) tempranas (ésto, por supuesto, no 
se aplica en las WELS en las que se ha reportado que presentan una clara 
presencia de hidrógeno). Al clasificarlas siguiendo los criterios de cocientes 
de intensidad o anchos equivalentes de líneas en emisión para [WC), encon
tramos que la mayoría de nuestras WELS son de tipos [WC) intermedios. 
Hemos demostrado que las nebulosas ioni7.adas por WELS muestran veloci
dades de expansión sistemáticamente menores que las WRPN e de tamaños 
angulares similares. Además, el comportamiento dinámico de las WLPN e re
sulta del todo similar al mostrado por las PNe, el cual es totalmente diferente 
al comportamiento dinámico que se observa en las WRPNe. La conclusión 
natural es que las WELS de nuestra muestra no fueron estrellas [WC) con 
fuertes vientos en el pasado. 

Hemos utili7.ado un modelo dinámico, desarrollado por García-Segura y 
McLow (1995) para nebulosas de anillo alrededor de estrellas WR masivas, 
para estudiar el comportamineto dinámico de nuestro objetos. Encontramos 
que la dinámica de las WRPNe es notoriamente diferente de la de las ne
bulosas planetarias ordinarias, siguiendo las primeras una ley de evolución 
dinámica muy diferente y acelerada. 

Los resultados del análisis dinámico parecen apoyar la propuesta de la 
existencia de una secuencia evolutiva: [WCL] --1 [WCE] , ya que tanto las 
WRPNe alrededor las [WC) tempranas como las WRPNe alrededor de las 
[WC) tardías parecen seguir el mismo comportamiento dinámico. Este resul
tado no es concluyente debido a la gran incertidumbre en la distancia a los 
objetos estudiados, pero arroja nuevas evidencias hacia el entendimiento de 
la naturale7.a y evolución tanto de las WRPNe como de sus estrellas cen
trales. Se requieren observaciones y tratamientos sistemáticos de muestras 
más extensas de estos objetos, así como más análisis individuales detallados 
para lograr una conclusión definitiva acerca de la historia evolutiva de estos 
objetos. 



Apéndice A 

Descripción de objetos 
individuales 

A.l. 

En nuestro análisis cinemática encontramos que la WRPN BD+3003639 
presenta un valor de Vio([O m]) mayor que el VlO(H,B) por unos 30 km S-l . En 
trabajos previos (ver Bryce & Mellema 1999 y referencias ahí mencionadas) 
se ha estudiado el campo de velocidades de este objeto y se ha encontrado 
un comportamiento anómalo. Realizando un estudio espectroscópico espa
cialmente resuelto, Bryce & Mellema (1999) encontraron que la cáscara de 
N+ es espacialmente más extendida, pero menos extendida en velocidad que 
la cáscara de 0++. Las elipses de velocidad del [N TI] presentados por estos au
tores, parecen ser casi abiertas en los extremos (open-ended), con la emisión 
del [O ITT] emergiendo de los espacios abiertos. Sus datos de alta resolución 
espectral les permitieron medir que las velocidades de expansión de los per
files del [N TI] Y del [O m] son 28 ± 1 y 35.5 ± 1 km S- l respectivamente, 
lo que coincide muy bien con nuestros valores medidos a partir de la mitad 
del FWHM ("Vexp) de 23 y 43 km S-l para las líneas de [N n] y [O m] respec
tivamente. Por otro lado, Acker et al. (2002) reportaron una velocidad de 
expansión de 27 km S-l con una velocidad de turbulencia de 15 km S-l para 
este objeto. 

Debe notarse que esta nebulosa es de baja ionización, donde 0++ cae en 
la zona nebular más interna que probablemente está interactuando y siendo 
perturbada por el viento masivo y turbulento, por lo que parece evidente 
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que la energía mecánica del viento está afectando fuertemente la zona más 
interna de la nebulosa. 

A.2. He 2-459 

La nebulosa He 2-459, que tiene una estrella central [WC 8], fue una de 
las que fueron consideradas como candidatas para el escenario born-again 
por Acker et al. (1996), ya que su cociente de [S n] indicó una densidad de 
360 cm-3, más baja que otras nebulosas que rodean estrellas de tipo espec
tral [WC] similar. Nuestras observaciones en diferentes temporadas indican 
consistentemente una densidad [Sn] de 17000cm-3. En este objeto, el cual 
está altamente enrojecido, el cociente de [O n] no está disponible. Es in
teresante notar que este objeto muestra una línea de emisión de Hel A5876 
extremadamente débil (alrededor de 0.005 veces H,B). La nebulosa es de muy 
baja excitación (0++/0+ = 0.001), con una intensidad de [O m]A5007 de 
0.03 veces H,B, por lo que, al igual que en BD+3003639, lo más probable es 
que la energía mecánica del viento esté perturbando fuertemente la zona más 
interna de la nebulosa. Esto es muy extraño para una nebulosa excitada por 
una estrella central [WC 8], para la cual Leuenhagen & Hamann (1998) han 
derivado una temperatura efectiva de 77 000 K, a partir de un análisis de la 
atmósfera estelar. Las temperaturas de Zanstra a partir del Hl, Hel y He" 
derivadas por estos autores con sus modelos estelares son: 47000, 45000 y 
16000 K respectivamente. ¿Podría ser que, debido a la gran tasa de pérdida 
de masa en esta estrella (10-5 M0 año- l , suponiendo logL/L0 = 3.70, de 
acuerdo a Leuenhagen & Hamann 1998) y a la gran abundancia de helio 
en la atmósfera, la radiación más baja que 24.6 e V sería bloqueada mucho 
más eficientemente que lo predicho? En cualquier caso, He 2-459 merece un 
estudio teórico y observacional mucho más profundo. 

A.3. Hb4 

En la Figura 4.1 b, presentamos el perfil singular asimétrico de la línea 
de [N n]A6584 para Hb 4. Esta es una nebulosa planetaria de Tipo 1 de al
ta excitación que muestra un núcleo nebular central brillante y estructuras 
externas de baja ionización o ansae (Corradi et al. 1996; Gonc;;alves et al. 
2001). López et al. (1997) mostraron que los ansae están producidos por 
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flujos colimados a varios segundos de arco del cuerpo principal de esta ne
bulosa con velocidades radiales de ± 150 km S-I, relativos al núcleo central. 
Ellos midieron una velocidad de expansión de 21.5 km S-I, lo cual es idéntico 
(dentro de las incertidumbres) a nuestro valor a partir del HWHM del perfil 
para el núcleo central, mientras que el modelo de Acker et al. (2002) indican 
velocidades de expansión y turbulencia de 16 y 14 km S-1 respectivamente. 
Nuestro valor de Vexp es de 15.5 km S-1 para Hj3 . 

Nuestro diagrama posición-velocidad para la región central (Figura 4.1 b) 
muestra una estructura similar a una cáscara rota o incompleta, con un nudo 
compacto brillante en el lado rojo y extensiones débiles al azul. Esta estruc
tura es más evidente en las especies de baja ionización y produce perfiles de 
línea singulares asimétricos con una Vio de unos 32 km S-l . 

Á.4. Ml-32 

El objeto M 1-32 es el más conspicuo de nuestra muestra que presenta 
extensiones de alta velocidad. Este objeto presenta perfiles anómalos ca
racterizados por una componente intensa muy angosta con una velocidad 
de expansión menor que 20 km S-1 superimpuesta a unas alas azul y ro
ja débiles muy anchas que se extienden hasta un ancho total en la base de 
125 km S-1 (ver Fig. 4.1c). Presenta, además, un valor de Vio([O m]) ma
yor que el valor de Vio(Hj3) por unos 30 km S-l . Esta anomalía es similar a 
la encontrada en BD+3003639 (ver sección A.1) . Las alas de alta velocidad 
provienen de la zona central no resuelta y son mucho más anchas en las líneas 
[O mJ.x 5007 y He T ,X5876 que en Hj3. Debe notarse que esta nebulosa, al igual 
que BD+3003639, es de baja ionización, por lo que también parece ser que la 
energía mecánica del viento está afectando fuertemente la zona más interna 
de la nebulosa. Como la zona central no está espacialmente resuelta en nues
tras observaciones, no puede determinarse la naturaleza del material de alta 
velocidad. Se requieren observaciones espacialmente resueltas para descubrir 
de dónde proviene esta emisión, pero no puede excluirse la suposición de que 
se trate de una eyección bipolar o multipolar. 
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A.5. NGC6369 

Muchos objetos que tienen una estructura extendida nudosa o filamen
taria muestran perfiles de línea con varias componentes. Este es el caso de 
NGC 6369. NGC 6369 es una nebulosa extendida con una estructura posición
velocidad peculiar (ver Figura A.1). En la zona central, donde se localiza la 
estrella central, se detectan líneas bien desdobladas para todos los iones, con 
Vexp de unos 75 km S-l . Un dato interesante es que las líneas del [N n] son 
más delgadas que las de [O m] y HeJ (ver Tabla 4.3). Sin embargo, a 3" al 
Este de la estrella central, se detecta un nudo muy brillante en las líneas de 
alta excitación (H, [O m], HeJ y Hen) que no emite en las líneas de [N n]' [O n] 
o [S n]. En esta zona, las especies de baja ionización presentan líneas de doble 
pico, mientras que las líneas de alta excitación producen un perfil singular. 

Esta podría ser la zona de donde Acker et al. (2002) obtuvieron sus espec
tros con Ha mostrando una línea de una única componente y con [N n],X6583 
mostrando una línea compleja (ver su figura 2). Gon<;alves et al. (2001) re
portan estructuras filamentarias de baja ionización para este objeto. 
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Figura A.1 : Se muestran los diagramas de contorno posición-velocidad y los 
espectros extraídos de a) [O mJ-X5007 y b) [N nJ-X6583. La posición de la es
trella central es de O"en ambos casos. En (a), la línea sólida corresponde 
a la extracción del nudo brillante localizado a 3"Este de la estrella central, 
mientras que la línea cortada corresponde a la extracción justo en la posición 
de la estrella central (O"). Ésta última se muestra magnificada 5 veces de su 
intensidad real para lograr presentar ambas extracciones en una sola imagen. 
En (b), ambas extracciones, tanto a 3" como a O" muestran el mismo espectro 
de líneas dobles. 
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A.6. NGC2452 

Este objeto también muestra perfiles de línea de varias componentes pro
ducidas por nudos centrales (ver Fig. 4.1d). NGC 2452 tiene 4 nudos en la 
región central de los cuales sólo detectamos 3, ya que el cuarto nudo es muy 
débil. Las velocidades de los 2 nudos más débiles detectados difieren en 10 
km S-l y 30 km S-l aproximadamente del nudo más brillante. De la Figura 
4.1d puede observarse que si la extracción del espectro se hiciera entre _1" 
y + 1" alrededor de la estrella central, el perfil resultaría de dos componentes 
con una separación pico a pico de 30 km S-l, ya que no se estarían detectando 
los dos nudos más débiles. 

A.7. K2-16 

De entre los objetos de nuestra muestra, un porcentaje considerable mues
tra perfiles de doble pico (alrededor de un 30 %). Esto sucede pricipalmente 
en los objetos extendidos, espacialmente resueltos siendo posible la detección 
de las componentes azul y roja de las cáscaras en expansión. Sin embargo, 
encontramos un caso peculiar en la WRPN K 2-16 que presenta un perfil de 
este estilo. 

La estrella central de K 2-16 es de tipo [WC 11] muy brillante con una 
magnitud visual de alrededor de 13 mag (probablemente variable) y fue es
tudiada en detalle por Leuenhagen et al. (1996) quienes derivaron una tem
peratura de T* = 30000 K, una velocidad terminal del viento de 300 km 
S-l, una tasa de pérdida de masa de 4.4 x 10-7 Me:) año-1 y una composición 
química (en fracciones de masa) de f3H ~ 1 %, f3He = 45 %, f3c = 50 % y 
130 = 5 %. Esto es, la estrella está mostrando productos de la quema de helio 
en la atmósfera. De acuerdo con estos autores, la estrella es muy similar a 
otras estrellas [WC 11] tales como los núcleos de M 4-18, He2-113 y otros, 
con un estadio evolutivo similar. 

Por otro lado, la nebulosa en K 2-16 muestra una cáscara muy débil de 
baja ionización y extendida con diámetro angular de unos 20" . Presenta una 
densidad mucho menor (103 cm-3) que las nebulosas alrededor de la mayoría 
de las estrellas [WC] tardías quienes son, por lo regular, compactas y muy 
densas (con densidades del orden de 103 cm-3). 

La estructura de la cáscara débil, así como la baja densidad medida son 
inusuales para una nebulosa alrededor de una estrella de este tipo y, además, 
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es la única nebulosa alrededor de una estrella [WC] tardía que muestra perfiles 
dobles. La estrella central presenta muchas líneas en emisión contaminando 
severamente muchas líneas nebulares, especialmente en la zona de [N n]A6583. 
Por lo tanto, se tomó especial cuidado al medir la velocidad de expansión de 
la nebulosa en la zona justo afuera de la emisión estelar. Nuestro valor de vexp 

de 26 km s-1, es mucho menor que la velocidad de expansión determinada 
por Acker et al. (2002), quienes reportaron una vexp = 34 km S-l y una 
velocidad de turbulencia de 12 km S-lO, alternativamente, una Vexp = 38 km 
S-l y una aceleración de 35 km S-2, dependiendo del modelo. Parece ser que 
las intensas líneas estelares que contaminan la línea nebular [N n]A6583, han 
introducido una incertidumbre adicional en el modelo de Acker et al. (2002). 
El comportamiento cinemático de K 2-16 podría explicarse por una cáscara 
delgada fuertemente acelerada por el viento estelar [WC]. 
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Apéndice B 

Espectros completos calibrados 
de todos los objetos de la 
muestra 

En este Apéndice se presentan los espectros completos calibrados y combi
nados de todo los objetos de la muestra: WRPNe, WLPNe y PNe. El proceso 
de calibración se describe en el Capítulo 2. 

109 
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Apéndice e 
Tablas de intensidades 
desenrojecidas e información 
general 

C.l. Intensidades desenrojecidas de las líneas 
nebulares e información general 

A continuación se presentan las tablas que contienen información general 
que se obtuvo de todos los objetos observados para la realización de esta 
Tesis, pero que no jugaban un papel preponderante en el estudio estadístico 
tales como las intensidades desenrojecidas de las líneas observadas relativas 
a H,B, las abundancias iónicas nebulares, el diámetro aparente, el flujo to
tal desenrojecido de H,B, el enrojecimiento logarítmico de H,B (c(H,B)) y los 
factores de corrección por ionización (ICF) utilizados para los cálculos de 
abundancias totales. 

Todos estos datos para todas las WRPNe y 6 WLPNe de nuestra muestra 
se encuentran enlistados en la Tabla 2 de Peña et al. (2001) (ver Apéndice 
F). Los datos para las 3 WLPNe restantes y para las 14 PNe se encuentran 
a continuación en la Tabla C.l. 

En la Tabla C.1 se enlistan las intensidades desenrojecidas de las líneas 
observadas relativas a H,B, las abundancias iónicas nebulares, el diámetro 
aparente, el flujo total de H,B, el coeficiente de desenrojecimiento y los factores 
de corrección por ionización (ICF) para el O utilizados para los cálculos de 
abundancias totales. 
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En todos los casos se usó la ley de desenrojecimiento de Seaton (1979). 
El enrojecimiento logarítmico de H,B (c(H,B)) se calculó utilizando los valores 
predichos por la teoría para el decremento de Balmer. Los valores teóricos 
de los cocientes de líneas de la serie de Balmer producidas exclusivamente 
por recombinación del ión H+ se tomaron de Hummer & Storey (1987) en 
condiciones de Te = 104 K y ne rv 102 cm-3, que corresponden al caso 
B de recombinación, el cual se refiere al caso de una nebulosa ópticamente 
gruesa a fotones producidos por una transición n2 P -t 12 S (serie de Lyman), 
esto es, en donde cada fotón de las líneas de la serie de Lyman se dispersa 
y / o se absorbe inmediatamente en las vecindades de la nebulosa, quedando 
atrapados en la nebulosa y poblando el nivel n2 P de otro átomo, por 10 que 
no son emitidos al exterior. 

Los valores de Te y ne dados en la Tabla 3.1 son los valores que se utilizaron 
para el cálculo de abundancias iónicas que se presentan en la Tabla C.1; 
estas abundancias iónicas fueron las utilizadas para calcular las abundancias 
totales y relativas que se muestran en la Tabla 3.1. 
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C.2. Los factores de corrección por ionización 
ICF 

Para calcular las abundancias totales de un ión dado, deben considerarse 
todos los grados de ionización presentes. Sin embargo, en muchas ocasiones 
no es posible observar todos los iones presentes en una nebulosa, obteniéndose 
una abundancia parcial del elemento. Esto puede corregirse utilizando fac
tores de corrección, existiendo varios esquemas modernos propuestos por mu
chos autores para tomar en cuenta los estadios de ionización que no se ob
servan. 

Los factores de corrección por ionización (ICE') utilizados para este tra
bajo se derivaron utilizando las expresiones dadas por Kingsburgh & Barlow 
(1994) siguiendo los criterios enunciados ahí. En adelante, ICF(X) será el 
factor de corrección por ionización para el elemento X, mientras que X IH 
y X lO serán las abundancias totales por número del elemento X relativo 
al hidrógeno y al oxígeno respectivamente. Todas las abundancias iónicas 
(xm+) son relativas al H+ . 

C.2.1. Oxígeno 

Como nuestros espectros no cubrían la región UV, sólo contamos con 0+ 
y 02+, por lo que se utilizó: 

+ 2+ 1 
ICF(O) = [(He + He )] 3 

He+ 

Por otra parte, aunque en ocasiones sí se detecta la línea de [O 1] 6300, se 
piensa que ésta emisión no proviene de la zona de H+ ya que el equilibrio de 
ionización de los iones 0+ y 0° se encuentra muy acoplado a la abundancia 
de H+ a través de la reacción de transferencia de carga: 

por lo que no es factible que exista una zona importante de 0° dentro de la 
zona H+, de manera que la expresión utilizada para determinar la abundancia 
total de O es: 



122 APÉNDICE C. TABLAS 

De acuerdo a Kingsburgh & Barlow (1994), los ICF para el oxígeno, basa
dos en la estructura de ionización del helio, pierden validez para nebulosas 
altamente ionizadas, por lo que hemos calculado otro cociente O /H suponien
do que: 

O 02+ (Ne2+ + Ne3+) 
H = H+ x Ne2+ 

Esto es, hemos supuesto que el cociente de abundancia Ne/O es constan
te e igual al cociente Ne2+ /02+, Y hemos utilizado la abundancia de Ne3+ 
(aunque muy incierta) para corregir por la presencia de 03+ que no se ob
serva. En este caso no estamos corrigiendo por la presencia de 0 4+, pero es 
muy probable que sea mucho menos abundante que 03+. 

C.2.2. Nitrógeno 

En el caso del N, el único ión observable en el visible es N+ que, por 
lo general, no es el más abundante en regiones de alta excitación, por lo 
que se debe aplicar un ICF que en la mayoría de los casos es mucho mayor 
que 1. Dado que el potencial de ionización del N+ es de 14.53 eV y el del 
0+ es de 13.614 eV, se ha sugerido (Kingsburgh & Barlow 1994) que una 
expresión apropiada para determinar la abundancia de N sería a través de la 
abundancia del O de la manera: 

O 
ICF(N) = 0+' 

de manera que la abundancia total de N relativa al O se escribiría: 

Esta expresión ha sido probada en el caso de la Nebulosa de Orión, que 
por su extensión puede ser estudiada por zonas y así probar la validez de las 
expresiones de este estilo. Por otro lado, las observaciones UV que permiten 
detectar la línea [N m]A1750, han corroborado este método para el cálcu
lo de abundancia de nitrógeno. Además, existen modelos de estructuras de 
fotoionización que apoyan la relación N/O t'V N+ /0+. 
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C.2.3. Neón 

La única línea visible del neón en la región del visible es [Nem]>'3869 que 
permite la determinación de la abundancia de Ne2+ . Los demás iones del neón 
no son observables en el visible o son demasiado débiles como para obtener 
una medida confiable. Dada la similitud entre el potencial de ionización de los 
iones de oxígeno y neón, Kingsburgh & Barlow (1994) proponen la siguiente 
expresión para la determinación del neón: 

o 
ICF(Ne) = 0 2+' 

de manera que la abundancia total de Ne relativa al O es: 

Ne Ne2+ 
O = ICF(Ne) H+ . 

C.2.4. Helio 

En relación al Heo, consideramos que no hay cantidades importantes de 
este ión en estas nebulosas porque se trata, en general , de regiones de muy 
alto grado de ionización. Los modelos prediGen que la de zona de He+ coincide 
o incluso es mayor que la zona de H+ cuando la temperatura efectiva de la 
estrella central es mayor que 40 000 K, por lo que, en estos casos, el ICF es 
1 o ligeramente menor que 1. 

Por esto, los cocientes de abundancias He/H se calcularon suponiendo 
que 

He 
H -
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Apéndice D 

Diagramas p-v 

En el Capítulo 4 se utilizaron diagramas posición-velocidad (p-v) para 
determinar la forma de los perfiles de las líneas emitidas por las nebulosas a 
fin de calcular la velocidad máxima del gas relativa a la estrella central. Esto 
se hizo suponiendo la velocidad sistémica en la posición de la estrella central 
como cero y la velocidad máxima del gas VIO como la velocidad relativa a 
la posición central al medir la mitad del ancho del perfil a un décimo de la 
intensidad total de la línea. 

A continuación se presentan los diagramas posición-velocidad (p - v) de 
las líneas seleccionadas para realizar el análisis cinemático para los obje
tos WRPNe de nuestra muestra y los perfiles integrados extraídos de las 
líneas. Las líneas seleccionadas fueron: H,8 A4861, He n A4686, [O lIT] A5007 y 
[N n] A6584. De estas líneas, sólo se presentan aquellas que eran lo suficien
temente intensas como para distinguirlas del ruido en la imagen p - v. Los 
diagramas p - v presentan las imágenes bidimensionales de las líneas en km 
S-1 en el eje horizontal y segundos de arco en el eje vertical. El muestreo 
para la resolución espacial en el eje vertical es menor que ± 0'!6 y para la 
velocidad en el eje horizontal es de ± 8 km s-1, en promedio. 

Los perfiles extraídos de las líneas que se incluyen en estos diagramas 
están presentados en longitud de onda (A en A) en el eje horizontal de manera 
que coincidieran con los valores de velocidad en km S-1 dados en la imagen 
p-v. Como estos diagramas solamente se usaron para observar el perfil de las 
líneas, el eje vertical está escalado a la intensidad de la propia línea, ya que 
no fue requerida ninguna medida de intensidad. La precisión en calibración 
en longitud de onda en el eje horizontal es de ± 0.12 A. 

Los espectros se obtuvieron centrando la rendija en la estrella central, 
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por lo que en todos los diagramas p - v la posición de la estrella central 
está localizada en la posición 01/ y tanto los diagramas p - v como los per
files extraídos están centrados a velocidad cero (Ao) . Los ceros de velocidad 
sistémica se pusieron a ojo con la media sistémica del perfil. 
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Figura D.1: Diagramas p - v y perfiles extraídos de los objetos: SwSt 1 y 
Cn 1-5. Para Sw St 1, las incertidumbres son: ±0'!2, ±O.2 A, ±8 km S-l. Para 
Cn 1-5: ±0'!3, ±O.3 A, ±10 km S-l. 
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Figura D.7: Diagramas p - v y perfiles extraídos de los objetos: K 3-61 Y 
NGC 40. Para ambos objetos las incertidumbres son: ±0'!2, ±0.2 A, ±8 km 
S-l. 
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Figura D.9: Diagramas p-v y perfiles extraídos de M 1-32. Las incertidumbres 
son: ±0'!3, ±O.3 A, ±10 km S-l. 
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Apéndice E 

Trazas evolutivas y diagramas 
H-R utilizadas para el análisis 
dinámico 

Como se explicó en el Capítulo 5, se utilizaron trazas evolutivas que con
sideran al quemado de helio como la fuente de energía estelar (en el caso 
de estrellas [WC]) y trazas donde el quemado de hidrógeno es la fuente de 
energía más importante (para las WELS y estrellas centrales de PNe) y se 
determinaron las posiciones de los objetos de nuestra muestra en una dia
grama H-R. De esta manera se adjudicó un valor de masa inicial (tomado a 
partir de la salida de la estrella de la AGB) a cada objeto de la muestra. Las 
trazas evolutivas de quemado de hidrógeno utilizadas son: 

mH = 0.565 M0 Schéinberner (1983) 
mH = 0.605 M0 Bléicker & Schonberner (1990) 
mH = 0.644 M0 Schonberner (1981) 
mH = 0.836 M0 Blocker & Schonberner (1990) 

y las trazas evolutivas de quemado de helio utilizadas son (Vassiliadis & 
Wood 1994) : 
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[M, Y, Z] mo 
M0 

2.5, 0.25, 0.008 0.805 
2.0, 0.25, 0.008 0.763 
1.5, 0.25,0.008 0.721 
1.5, 0.25, 0.016 0.703 
1.0, 0.25, 0.016 0.661 

A continuación se incluyen las trazas evolutivas de quemado de hidrógeno 
y helio que se usaron para determinar el tiempo evolutivo t medido a partir de 
la salida de la AGB usando la temperatura estelar T*, así como las posiciones 
de los objetos de la muestra en los diagramas H-R. 

En la Figura E.1 se muestra el diagrama H-R de las WELS y las es
trellas centrales de PNe observadas con las trazas evolutivas generadas para 
quemado de hidrógeno, mientras que en la Figura E.2 se muestra el diagrama 
H-R de las [WC) con las trazas evolutivas generadas para quemado de helio. 
Como en todas las figuras de este trabajo, las [WC) están representadas 
por círculos llenos y las WELS y estrellas centrales de PNe por círculos y 
triángulos vacíos respectivamente. 

En la Figura E.3 se muestran las trazas evolutivas de quemado de 
hidrógeno utilizadas para determinar el tiempo de evolución t a partir de la 
temperatura estelar T* de las WELS y las estrellas centrales de PNe, mientras 
que en la Figura E.4 se presentan las trazas evolutivas de quemado de helio 
utilizadas para determinar el tiempo evolutivo t a partir de la temperatura 
efectiva T* de las [WC) de nuestra muestra. 
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Figura E.1 : Diagrama H-R de las estrellas [WC] de nuestra muestra compara
das con las trazas evolutivas para quemado de helio de Vassiliadis & Wood 
(1994). 
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Figura E.2: Diagramas H-R de las WELS y las estrellas centrales de PNe 
de nuestra muestra comparadas con las trazas para quemado de hidrógeno. 
Las WELS están representadas por círculos vacíos y las estrellas centrales de 
PN e por triángulos vacíos. 
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con mH = 0.565 M0 (superior izquierda), mH = 0.605 M0 (superior derecha), 
mH = 0.644 M0 (inferior izquierda) y mH = 0.836 M0 (inferior derecha). 
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Artículos publicados. 

A continuación se en listan los artículos publicados por la autora o en los 
que ha colaborado. Aquellos artículos realizados a partir de los resultados de 
esta Tesis que se incluyen en su totalidad más adelante en este apéndice, se 
indican con un círculo lleno. 

A Dynamical Analysis of Planetary Nebulae with [WCJ Central Stars. 
Medina S. , García-Segura G. , Peña M. , 2005, en preparación 

• Galactic Planetary Nebulae with Wolf-Rayet Nuclei. JI/. Kinematical anal
ysis of a large sample of nebulae. 
Medina S., Peña M., Stasiúska G., 2005, enviado a arbitraje 

A Dynamical Model for Planetary Nebulae with Central Stars of the Wolf
Rayet Type; 
Medina S. , Peña M., García-Segura G. , 2003, RevMexA&A(SC) 18 , 148 

Characteristics of Planetary Nebulae with [WCJ Central Stars. 
Peña M., Medina S., Stasiúska G., 2003, RevMexA&A(SC) 18, 84 

A Dynamical Model for Planetary Nebulae with [WCJ Central Stars. 
Medina S., García-Segura G., Peña M., 2003, RevMexA&A(SC) 15, 78 

Expansion Velocities of Planetary Nebulae with [WCJ Central Stars . 
Peña M. , Medina S., Stasiúska G., 2003, RevMexA&A(SC) 15, 38 

Expansion Velocities from Different Jons of Planetary Nebulae with [WCJ
Type Central Stars. 
Medina S. & Peña M. , 2003, JAU Symp. 209, 545 
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The Extreme Type f Planetary Nebula M 2-52. 
Peña M. & Medina S., 2002, RevMexA&A 38, 23 

Expansion Velocities from Different fons of Planetary Nebulae with [WCj
Type Central Stars. 
Medina S. & Peña M., 2002, RevMexA&A(SC) 12, 169 

Physical Properties of Planetary Nebulae Around [WCj Central Stars. 
Peña M., StasilÍska. G., Medina S., 2002, RevMexA&A(SC) 14, 25 

Planetary Nebulae with [WRj nuclei. A statistical approach. 
Peña M., StasilÍska. G., Medina S., 2001, RevMexA&A(SC) 10, 9 

• Galactic Planetary Nebulae with Wolf-Rayet Nuclei. II. A consistent obser
vational data seto 
Peña M., StasilÍska. G., Medina S., 2001, A&A 367, 983 

High Resolution Spectroscopic Study of Abell 78. 
Medina S. & Peña M., 2000, RevMexA&A 36, 121 

Physical Parameters and Chemical Composition in Abell 78. 
Medina S. & Peña M., 2000, RevMexA&A(SC) 9, 234 

Spectroscopy of Planetary Nebulae with [WRj Nuclei. 
Peña M., StasilÍska. G., Esteban C., Koesterke L., Medina S., Kingsburgh 
R, 1999, IAU Symp. 193, 382 

High-Resolution Spectroscopical Study of the Planetary Nebula Abell 78. 
Medina S. & Peña M., 1999, IAU Symp. 193,374 

• Galactic Planetary Nebulae with Wolf-Rayet Nuclei. I. Objects with [WCj
early type stars. 
Peña M., StasilÍska. G., Esteban C., Koesterke L., Medina S., Kingsburgh 
R, 1998, A&A 337, 866 

Spectrophotometric Studies of Planetary Nebulae with [WRj Central Stars. 
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Abstract. Spatially resolved long.slit spectrophotometric data 
for the planetary nehulae PB6, NGC2452, NGC2867, 
NGC 6905 and He 2-55 are presented. Different knots were oh
served in each nehula. All the nehulae are ionized hy [WC2-3J 
type nuclei. For the tive ohjects, we calculated photoioniza
tion lTlodels using the ionizing radiation tield from models of 
expandiñg atmospheres. The photoionization models, huilt with 
the condition that the predicted stellar visual magnitude is equal 
to the ohserved one, were rather successful in reproducing. at 
the same time the ionization struclUre and the electron temper
alUre of the nehulae, using model atmospheres that were close 
(±20ooo K) to Ihe hest tit for reproducing the stellar fealUres, 
as presented hy Koesterke & Harnann (1997a). The constraints 
for the modelling procedure were to reproduce the ohserved in· 
tensity ratios of important lines of different ionization stages, 
and to he roughly consistent with the ohserved H¡3 flux, angular 
diameter and morphology of the nehulae. We found that, for 
sorne ohjects, only two-density models with an inner zane of 
lower density can meet all these requirernents. These density 
structures are consistent with the morphology showed hy the 
nehulae. In a couple of pses, our photoionization modelling 
seems to indicate Ihat Ihe models of expanding atmospheres 
used could be lacking ionizing photons wilh respect to their 
emission in the V hand. 

Chemical ahundances in the nehulae were derived from the 
ionic ahundances ohserved and ionization correction factors oh
tained from the models. We found that, while the tive nehulae 
of our program have very similar exciting stars (similar stellar 
temperatures, mass loss rates, chemical compositions), the neh
ular chemical compositions are differen!. PB 6 and NGC 2452 

Send offprint requests lo: M. Peña 
'" Partially based on data obtained at the Observatorio Astronómico 

Nacional, SPM, B.C. , México 
** Figs. 58 to Se are only available in the electronic version of tbe 

paper 
,,*,* Visiting astronomer at Cerro Tololo Inter-American Observatory 
operated by AURA under contract wilb Ibe NSF 

are He-, N·, and prohahly C-rieh nehulae, indicating massive 
progenitors (Mini'i., ~ 2.8M0 ). In particular, ahundances in 
PB 6 are consistent with a scenario of C produced via the triple
(} process, being hrought to the surface hy the third dredge-up 
event and partiaBy converted into N through envelope-hurning. 
The othe~ riehulae present typical disk-PNe ahundances, show
ing cinIy C enrichment (C/O ~ 1). Therefore their progenitors 
were not massive, hut all underwent the third dredge·up. Thus, 
clearly, post·AGB stars of quite different initial masses can pass 
through a [WC] stage with similar atmospheric parameters. We 
did not tind evidence for ahundance variations inside any of Ihe 
nehulae. In PB 6 and NGC 2867, we found that the C/D ratios 
derived from the C IIIJ 1909/[0 mJ 5007 line ratios would in
duce electron temperatures signiticantly lower than ohserved. 
The discrepancy would he larger if carhon ahundanees derived 
from the optical C 114267 recomhination lines are considered. 

Key words: planetary nehulae: general - ISM: ahundances -
stars: Wolf·Rayet 

1. Introduction 

Only ahout 50 planetary nehulae (PNe) in our Galaxy have een· 
tral stars with deteeted WR features (WRPNe) among 350 PNe 
with a stellar continuum measured and over 1000 PNe with neh
ular spectroscopy availahle (Tylenda et al . 1993). All these oh
jects have heenreported to have WC-type central stars, mostly of 
[WC 2-4 J and [WC 8-11 J spectral types, with very few ohjects 
in the intermediate classes (Tylenda et al. 1993). This distrihu
tion among [WRJ types is very different from the one found for 
Population 1 WR stars. The latter are divided into WN and WC 
types, and, among the WC types, stars are distrihuted preferen· 
tiaBy in the intermediate classes with a few ohjects in the late 
and early types. While many studies have heen devoted, with 
undeniahle success, to the genesis and evolution of Population 1 
WR stars (e.g., Meynet 1995 and references therein), the evolu
tionary status of the [WRJ central stars ofPNe is unknown. It is 



M. Peña et al.: Galactic planetary nebulae with Wolf-Rayet nuclei . 1 867 

Table l. General properties of!he studied objeets and sourees of the UV data. 

_".,. ___ -"C.;:en",tr::..:a::.1 ;.;stari'-__ = __ Diam. Log total 
m~) Spec. type(2) TP)(kK) R~2l¡R0) (") I(H/3)C3) sourceofUVdata Object (PN G) 

PB 6 (278.8+4.9) 16.5 [WC2] 141 4.50 12 -11.44 Henry et al. 1996 
NGC2452 (243.3-01.0) 17.0 [WC2) 141 3.98 19 -10.94 Kingsburgh & Bar10w 1994 
NGC2867 (278.1-05.9) 15.5 [WC2) 141 3.98 14 -10.23 Kingsburgh & Bar10w 1994 
NGC6905 (061.4-09.5) 15.5 [WC2-3) 141 3.41 24(4) -10.69 Johnson 1981 
He 2-55 (286.3+02.8) 16.3 [WC3) 128 5.20 18 -11.95 Feibelman 1995 

1 Dereddened magnitudes derived from !he Sle1lar lIux at 5480 Á.. 
2 SIeUar types, temperature and transformed radius as given by Koesterke & Hamann (1997a). 
3 Total H¡3 lIuxes from Acker et al. (1992), correcled for extinction. 
4 Diameler of !he bright disk of !he nebu1a. 

not understood how a central star can expose its hydrogen-free 
layer.; befare a temperature of 100 000 K is reached and how 
its atrnosphere can be as carbon-rich as observed (Schonbemer 
& Bliicker 1996), nor is it quite clear whether the [WC] types 
from 11 to 2 represent an evolutionary sequence, as suggested 
by Hamann (1997). 

One may expect lhat a detailed study of the nebulae them
selves will cast sorne light on our understanding of the history of 
these star.;. So far, globally, WRPNe have not shown any signif
icant difference relative to the PNe with non WR-type central 
stars, except larger expansion veloeities (Gómy & Stasinska 
1995). Recent studies of the WRPNe in the Magellanic Clouds 
(peña et al. 1997 a) have arrived at the sarne conclusion, namel y 
that WRPN e do not show significant differences when compared 
with non WR-type PNe. However, a more detailed spectroscopic 
study might reveal chemical inhomogeneities due to the pres
ence of material proeessed by the central star.;, like in the case 
of the knots in A 30 and A 78 (Jacoby & Ford 1983). This is one 
of the aims of the present study. 

Searching for abundance variations across the face of a neb
u1a requires good-quality spatially resolved spectra, together 
with a reliable procedure to correct for the unseen ions. Such 
a proeedure is best achieved by constructing photoionization 
models that reproduce satisfactorily Ihe main observed proper
ties of each individual object under study. 

In the recent years, a great effort has been devoted to com
pute models of expanding atmospheres for WR-type central 
stars. These models have been successfully applied to early and 
late [WC]-type nuelei in order to derive the fundamental stellar 
parameters (e.g., Leuenhagen et al. 1997; Koesterke & Harnann 
1997a, b; De Marco & Crowther 1998). It is thus possible to 
use the ionizing radiation field predicted by Ihese models to 
compute the ionization and thermal structure of WRPNe. 

We have started a program of systernatic observations of 
WRPNe to obtain spatially resolved spectroscopic data of the 
nebulae and their nuelei . In this work, we present the re
sults concerning tive objects which are excited by [WC2-3] 
type stars. These are: PB6 (pN G278.8+4.9), NGC2452 (pN 
G243.3 -01.0), NGC 2867 (PN G278.1-05.9), NGC 6905 (PN 
G061.4-095), and He 2-55 (PN G286.3+02.8). According to 

models of expanding atrnospheres lhat have been calculated to 
fit the observed stellar features (Koesterke & Hamann 1997a), 
these stars show very similar atmospheric characteristics, pre
senting similar temperatures, chemical compositions and wind 
parameters. On the other hand, the nebulae display important 
differences. 

General properties of the central stars and nebulae are pre
sented in Table 1. In tbis table, tbe stellar magnitudes listed 
were derived from the dereddened stellar continuum /luxes at 
5480 A measured in our spectra (after subtracting tbe nebular 
continuum). The uncertaioties in tbese measurements are about 
±0.2 mag considering lhat a srnall fraction of tbe light could 
have escaped from the narrow slil. Our values are in very good 
agreement with the stellar magnitudes reported by Acker et al. 
(1992) 

The spectral elassification of the stars is based on the elassi
fication scheme by Méndez & Niemela (1982) which takes into 
account the relative strength of tbe optical C IV 5805 and C III 

5695 Iines and the O V 5598 , O VI 5290 and O VII 56701ines. 
In a1l our stars, the C IV 5808 doublet has an equivalent width 
larger than 20 A. but the most prominent emission featureis the 
huge O V I 3811-34 blend (see Fig. 2). Consequently, according 
to the recent elassification scheme proposed by Crowther et al. 
(1998a) thesecentral stars could be also elassified as early [WO] 
type stars. Crowther et al. (1998a) indeed elassified PB 6 and 
NGC6905 as [WO 1] stars. 

In tbis work we analyze long-slit optical spectrophotometric 
data combined with UV data from the IUE archives or from tbe 
literature to cover a wide wavelength range and to inelude the 
important UV carbon lines. In Secl. 2 the optical and UV data 
for the nebulae are presented, and we derive Ihe usual plasma 
diagnostics (electron temperatures and densities). In Secl. 3, we 
describe the general approach used to model Ihe nebulae. The 
chemical abundances found for each object on the various Iines 
of sight are presented in Secl. 4 . In Secl. 5, each object is dis
cussed individually and the main conelusions are sumrnarized 
in Secl. 6. 
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(b) NGC2452 

Hg. l. Direct images of the sludied nebulae, with the analyzed positions (as numbered in Tables 3 and 4) indicated on them. PB 6 and He 2-55 
were obtained from the Palomar Observatory DSS; NGC 2452, alid NGC6905, from Balick (1989) and NGC 2867, from Scliwarz et al. (1992) 

2. Observatiooal data aod plasma diagoostics 

2.1. Oplicalobservalions 

Long-slit spectrophotometric data for PB 6, He 2-55, NGC 2452 
and NGC2867 were obtained at CTIO, on 1994 December 29 
and 30. The 4-m telescope, equipped wilh a RCS spectrograph, 
a Reticon detector (1200 X 400 pix) and the grating KPGL#2, 
was employed. Observations were performed under photometric 
conditions, allowing to obtain a spatial resolution better lhan 2" 
along lhe slit. 

Several spectra wilh slit widths of2" at different slit orienta
tions were acquired for each object, trying to observe interesting 
knots in lhe nebulae. The wavelength range from 3170 to 7470 
A was covered with a resolution of 5-6 A. In all lhe cases the slit 
was centered in lhe central Slar and rotated along lhe different 
position angles. The log of optical observations is described in 
Table 2. 

NGC6905 was observed in 1995 July 30 and 1996 June 15, 
at the Observatorio Astronómico Nacional, San Pedro Mártir, 
B.C., México, with lhe 2.1-m telescope and lhe REOSC echelle 
spectrograph in lhe high resolution mode. The spectral range 
observed was 3600-6700 A with a spectral resolution of about 
0 .5 A and a spatial resolution of about 1':5. Three different 
zones, described in Table 2, were observed. 

Table 2. Lag of CTIO and OAN observations. 

Object PA. Exp. time (s) Comments 

PB6 1350 120 CTIO, 3 speclra CS+knots 
NGC2452 1520 300 CTIO, 2 speclra CS+knots 

1950 300 CTIO,2 speclra CS+knots 
NGC2867 1500 180,60,15 CTIO, 3 speclra CS+knots 

700 10 CTIO, 6 speclm CS+knots 
NGC6905 E-W 900 OAN, 2 speclra CS position 

N-S 900 OAN,2 spectra, 5" norOl from CS 
E-W 900 OAN,3 speclra of southern ansa 

He2-55 135 0 300 CTIO, 2 speclra CS+knots 

Spectrophotometric standard stars from the list by Hamuy 
et al. (1992) were observed in both sets of observations for 
flux calibration. Data reduction was perforrned at Cerro Calán 
Observatory, University of Chile, and Instituto de Astronomia, 
UNAM, using the IRAF1 reduction package. 

Fig. 1 shows direct images of PB 6, NGC 2452, NGC 2867, 
NGC 6905 and He 2-55 with the studied positions, as numbered 

1 IRAF is dislributed by NOAO, which is operated by AURA, Inc., 
\Ulder contract with the NSF. 
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Tabl. 3a. Dereddened Jluxes for PB 6 

pos. l(CS) pos. 2 pos. 3 
e ll ) rf.'o 4~/4 4~/4 

extraction ap. 2" x 5/1 2" X Sil 21/ X 8" 
Hel5876 0.050 0.085 0.084 
Henl640 10.40 
Hen4686 1.48 1.19 1.20 

[01)6300 0.040 0.066 0.044 
[O n) 3726+29 0.68 1.02 0.80 
[On) 732ü+30 0.058 0.087 0.047 
01(1)1663 0.43 
[01(1)4363 0.183 0.19 0.18 
[01(1)5007 9.71 10.99 11.31 
OIV) 1402 0.82 

Cn)2323 
Cn4267 0.006: 
Clllj1909 12 
CIV 1549 16 

[Nlj5200 0.016 0.036 0.023 
[Nnj5755 0.041 0.058 0.046 
[Nn) 6584 2.07 3.29 2.38 
Nlllj1750 1.0 
Nlvjl485 3.1 
Nv 1240 2.1 

[Nelll]3869 1.10 1.21 1.22 
[Nelv) 2423 
[NeIV) 4725 0.023 0.025 0.024 
[Nevj3426 1.44 0.58 0.60 

[Sn) 4069 0.039 0.044 0.038 
[Snj6717 0.048 0.085 0.060 
[Sn) 6731 0.071 0.110 0.079 
[SIlI) 6312 0.035 0.030 0.032 

[Arlll) 7136 0.151 0.171 0.163 
[ArIV) 4711 0.239 0.100 0.101 
[Arlv j4740 0.108 0.072 0.075 
[Ar v 7006 0.047 0.033 0.030 
C. Balmer 1Hj3 3.9-03 4.1-03 
c(Hj3) 0.42 0.53 0.34 
t[0 Illj (2) 1.48±0.06 1.43±0.06 1.37±0.06 
t[Nn)12) 1.13±0.08 1.09±0.08 1.14±0.08 
t[On) 12) 1.3±0.2 1.7±0.2 1.2±0.2 
I(C. BalmerJ'l) 1.46±0.09 1.35±0.08 
N,[Sllj (2) 2.7±0.5 1.7±0.6 1.7± 0.6 
N. [Arlv)12) 0.01: : 0.2:: 0.08 :: 
(1) e is thc angular distance from the central star 
(2) In aU tbe lables t is in lO' K aud N. , in lO' cm- ' 

in Tables 3 and 4, indicaled on tbem. For lhe objecls observed 
al cno (all bul NGC6905), lhe long slil was cenlered in lhe 
central Slar and spectra from lhe central position and from lhe 
knolS al bolb sides oflbe Slar were extracled. The posilion angles 
used (PA.) are indicaled in Table I and lbe exlraction aperlures 
for eaeh posilion are presenled in Tabjes 3a-e. 

Calibraled spectra of lbe central zones for lhe five obj eels 
are shown in Fig. 2 . The spectrum of NGC 6905 consisls 01" 
30 orders of lbe eehel/e spectra joined logelber; nolice tbal lbe 
spectral resolulion is much higher and lhe flux scale is differenl 
for this objec!. 

The nebular emission lines were measured in alj lbe spectra. 
The observed f1uxes were correcled for reddening according lO 
lhe expression: 

log 1(>') / I(H,B) = log F(>') / F(H,B) + c(H,8) x h, , (1) 

where I(>') and F(>') are lhe dereddened and observed fluxes 
respeclively, c(H,B) is lhe logarithmic reddening correetion al 
H,B, and f>. is lhe reddening law. For bolh, lbe visual and UV 
regions, we employed lhe reddening law by Sealon (1979). The 
value of c(H,B) was derived for each objecl from lhe Balmer 
decremenl, by considering case B recombination lheory (Hurn
mer & Slorey 1987). The mosl importanllines, relative lo H,B 
and correcled for reddening, are presented in Tables 3a-o, where 
we also presenl lhe values of c(H,B) for each posilion. 

We estimale lhal, for lhe objeclS observed al CfIO, lhe 
line inlensities are generally accurale within 5% for lines wilh 
I(>.) / I(H,8) > 1,10% for l ines wilh I(>') / I(H,8) ~ 0.1 and 
15% for lines wilh l (>')! I(H,B) ~ 0.01. For NGC 6905, which 
was observed atSan Pedro Mártir, lhe uncertainties are probably 
lwice as high. The data marked wilh a colon have uncertainties 
larger lhan 50%. 

2.2. UV data 

UV spectroscopic dala were oblained from lhe lilerature amI/m 
extracled from IUE archives. In Table 1 we lisl lbe referenees 
for lhese dala. We have chosen lUE low-dispersion (spectral 
resolution of 6-7 A), large-aperlure (lO" x 23") observations 
lo extrael lhe dala. In principIe, lhis means lhal lhe dereddened 
UV line f1uxes (sealed lo lhe oplical observalions and relative 
lo H,B) represenl an average over a large fraetion of lhe nebula. 
However, very oflen, in lbe raw images, only lbe brighlesl cen
tral region of lbe nebula stands out above lhe noise, so il is nol 
clear lo whieh region lbe UV line inlensities aelually pertain. 
We will assume lhal 1 UE dala is representative of lhe eentral 
zone of lhe nebula. 

Dereddened UVline inlensities, relative lo H,B, are presenled 
in Tables 3a-e, logelher wilh lhe optical data. We estimale lbal 
even for lbe mosl inlense lines, when lhe flux can be measured 
wilh a good preeision, lhe line intensilies relative to H,B are nol 
more accurale lhan 30%. The large uneertainly is a consequenee 
of lhe importance of lhe reddening eorrections for lhe UV lines 
and of lhe difficully lO malch lhe oplieal and UV dala, which are 
obtained wilb very differenl aperlures. Tms precess is eomplex, 
because il depends on lbe ionizalion slrUcture of lbe nebula and 
on its surfaee brightness distribulion . In lhe case of our objeels, 
an addilional souree of uneerlaÍnly is lhe faet tbat, mosl of lbe 
times, lbe differenees in aperture belween lhe oplical and lUE 
dala is conecled using lhe nebular He II 1640/4686 lbeorelical 
ralio, whieh in lbe case of WRPNe could be eontaminaled by 
stellar emission. 
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Thbl. 3b. Dereddened fluxes for NGC 2452 

pos. I CS pos. 2 pos. 3 pos. 4 
e(1) O" 6" 8" 5" 9" 
extraction ap. 2/1 X 5~/3 2" X ti 2" X 8~f8 211 

X 5~'3 21/ x 5~'3 
Het 5876 0.078 0.1 03 0. 109 0.084 0.08 1 
He 11 1640 5.63 
He 11 4686 0.759 0.611 0.527 0.655 0.743 

[O IJ 6300 0.047 0.129 0.115 0.052 0.033 
[O IIJ3727+29 0.74 1.42 1.59 1.02 0.802 
[O IIJ7320+30 0.045 0.105 0.084 0.049 0.033 
OmJ 1663 
[OmJ 4363 0.158 0.132 0.122 0.136 0.1 34 
[O m J 5007 11.6 12.5 11.8 12.7 13.0 

CII 4267 0.006: 
CmJ 1909 4.2 
CIV 1549 3.1 

[NIJ 5200 0.012 0.030 0.032 0.014 0.065 
[N llJ 5755 0.015 0.038 0.037 0.021 0.014 
[N IIJ 6584 1.12 2.47 2.44 1.38 1.07 
NmJ 1750 0.6 
N IVJ 1485 0.9 
Nv 1240 

[NemJ 3869 1.05 1.29 1.23 1.15 1.07 
[Ne lv J 2423 1.4 
[NeIVJ 4725 0.004: 0.006 
[NevJ 3426 0 .654 0.222 0.138 0.19 0.21 

[S IIJ 4069 0.042 0.065 0.057 0.045 0.040 
[SIIJ 6717 0. 114 0.247 0.254 0.148 0. 111 
[SIIJ 6731 0.146 0.322 0.304 0.19 1 0. \40 
[SmJ 63 \ 2 0.040 0.052 0.044 0.046 0.040 

[ArmJ 7136 0.264 0.365 0.32 \ 0.309 0.277 
[ArlvJ 47\\ 0.059 0.074 0.065 0.080 0.075 
[ArIVJ 474 \ 0.053 0.059 0.050 0.063 0.060 
[Arv]7oo6 0.02 \ 0.0\6 0.007 0.01\ 0.013 
6. Balmer lHiJ 4. \ -03 4.3-03 4.2-03 4.3-03 
c(H/l) 0.42 0.55 0.52 0.55 0.58 
t[Om] 1.29±0.06 1.19±0.07 1.17±0.08 118±0.07 1.17±0.08 
t[Nn] 0.97±0.07 1.03±0.07 1.03±0.07 1.03±0.08 1.03±0.08 
t[O n] \.3±0. \ 1.5±O.l 1.2±0.\ 1.1±0.\ 1.0\±0.09 
t(6. Balmer) 1.15±0.09 1.06±0.09 113±0.10 1.1\±0. \ 0 
N.[Su ] 1.59± 0.50 1.6± 0.5 1.2±0.7 1.5±0.5 
N . [Ar lv] 2.4±0.8 1l±0.8 0.8±0.5 1.0±0.5 
( 1) e is the angular distance [rom the central star 

2.3. Plasma diagnostics 

The wide wavelength range observed allowed us to perform 
a complete plasma diagnosis. AH the available diagnostic 
line ratios \Vere analyzed. Electron temperatures were derived 
from [O III J 4363/5007, [N lIJ 5755/6583, [S llJ 4069/6725 and 
[O lIJ 3727n325 line intensity ratios and from tbe H I Balmer
discontinuity flux difference relative to J (H,6) (taking into ac
count the He+ and He++ contribution). Electron densities \Vere 

1.4±0.6 
1l± 0.5 

derived from tbe [S llJ 6717/6731 and [AnvJ 47 11 /4740 line 
ratios. The results are presented, separately for each object, at 
the bonom of Tables 3a-e. 

For PB6, NGC2452 and NGC2867, the Balmer
discontinuity temperatures are very accurate with uncertainties 
of about 1 ()()() K. We note tbat for tbese objects, the Balmer dis
continuity temperatures are equal, within tbe uncertainties, to 
the temperature derived from tbe [O IlI J 4363/5007 ratio; there
fore, at least in these objects, tbere is no suspicion tbat large 
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Table 3<:_ Dereddened ftuxes Cor NGC 2867. Table 3d. Dereddened ftuxes Cor NGC 6905 

pos. 1: CS pos. 2 pos. 3 pos,1 CS pos.2 pos,3 (ansa) 
e(l) O" 4" 4" e(l ) O" 5" E 20" S 
extraction ap. 2" x 5~'6 2" X 5~/6 211 X 6/1 extraction ap. 2" X S1/ 2" X 5" 2" X 4/1 

Hel5876 0.106 0.130 0.131 Hel5876 0.04 0.026 0.09 
Hen 1640 2.9 Heu 1640 5.9 
Hen 4686 0,425 0.247 Heu 4686 0.83 101 0.62 

[01]6300 0.04 0.11 0.09 [01]6300 0.018 0.019 0.20 
[O n] 3726+29 0,785 121 1.28 [O u] 3727 0.162 0.123 4.28 
[O n]7320+30 0.079 0.112 0.109 [Ou] 7325 0.060(2) 

Om]I663 0.21 Om]I663 0.7:: 
[Om] 4363 0.143 0.141 0.132 [Om] 4363 0.105 0.104 0.20 
[Om] 5007 13.6 12.9 13.6 [Om] 5007 9.22 7.44 12.6 
OIV] 1402 0.07 : OIV) 1402 0.3:: 

Cn]2323 0.87 Cu]2323 0,2:: 
Cn 4267 0.010 0.011 C u 4267 
Cm] 1909 9.5 Cm) 1909 2.0 
CIV 1549 2.8 CIV 1549 6.6 

[NI] 5200 0.008 0.009 0.008 [NI] 5200 
[Nn] 5755 0.009 0.019 0.015 [Nu) 5755 0.04: 
[Nn] 6584 0.460 0.803 0.720 [Nn)6584 0.10 0.05 2.12 
Nm]1750 0.1 : Nm]1750 
Nlv] 1485 0.2: Nlv) 1485 ' 2.9: 
Nv 1240 Nv 1240 0.3:: 

[Nem] 3869 1.10 103 1.26 [Nem] 3869 0.98 0.66 1.59 
[NeIV] 2423 0.35 [Ne IV] 2423 
[NeIV] 4725 0.003: [NeIV] 4725 
[Nev] 3426 0.049 0,009 0.025 [Ne v] 3426 

[S n]4069 0.026 0.034 0.031 [Su] 4069 0.006 
[Sn] 6717 0,039 0.055 0.059 [Sn)671 7 '0.077 0.292 
[Sn] 6731 0.058 0.082 0 ,089 [Sn] 6731 0.099 0.248 
[Sm] 6312 0.ü20 0.018 0.018 [Sm) 6312 0.01 8 0.015 0.019 

[Arlu) 7136 0,071 0.108 0.149 [Arm) 7136 0.147(2) 
[ArIV) 4711 0,052 0.030 O. [ArIV] 4711 0.047 0.065 
[ArIV] 4740 0,026 0.021 [ArIV) 4741 0.040 0.054 
[ArV) 7006 [Ar V) 7006 
Ll. BalmerlH¡3 4.1-03 4.3-03 Ll. BalmerlH¡3 
c(H/3) 0.35 0.35 0.37 e(H/3) 0.23 0.22 0 ,29 
t[Om] 1.I7±O.06 1.18±0.06 1.I4±0.06 t[Om) l.21±0.08 J.31±0.08 l.4±0.3 
t[Nn] 1.I2±0.1O J.20±0.09 1.I6±0.09 t[NII] J.l5±0.12 
t[Ou] 15±0.3 1.4±0,2 1.3±0.2 t[OIl] 
t(Ll. Balmer) 1.07±0.1O 0.97±0.JO t(Ll. Balmer) 
N, [SII ] 2.7±0.5 2.5±0,5 2.7±0.5 N , [SII] J.5±0.5 0.3±0.2 
N,[ArIV] 0.01: : 0.01 :: 10±0.7 N , [ArIV] 18±0.5 1.6±0.5 
(1) e is !he angular distance Crom !he central slar (1) e is Ihe angular distance Crom !he cmlral slar 

(2) Data Crom Kingsburgh & Barlow 1994. 

lemperalure flucluations (such as found in sorne of lhe plan-
the three objecls menlioned above, alleasl, we can be confidenl elary nebulae observed by Liu & Danziger 1993) occur. The 

possible exislence of large lemperalure flucluations in plane- lhal the usual lechniques should be valido 

lary nebulae, generally allribuled lO shocks, high densily con-
densations or abundance inhomogeneities (Peimberl 1995, bul 
see also Slasinska 1998) casls sorne doubl on lhe relevanee of 
lhe inlerprelation oC Corbidden lines by usual lechniques. For 
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Fil:. 2. Oplical calibrated spectra of Ibe central zones of Ibe studied objects. From top to bottom we present: PB 6. NGC 2452. NGC 2867. 
He 2-55 and NGC 6905 (notice lbat Ibe spectral resolution is much higher for!he latter object). Auxes are in wtits of JO-" erg cm -2 S- 1 A -l . 

except for NGC 6905 where!he wtits are JO- 14 erg cm-2 S- 1 A - l The steIlar emission fealUres are very intense in aIl of Ibe objects. Nebular 
e:mission Unes are much narrower and sIso very intense. 
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Tabl. 3e. Dereddened ftuxes for He2·55. 

e(1) 

extraction ap. 
Hel5876 
Henl640 
He 11 4686 

(01)6300 
[On) 3727 
[On) 7325 
0111)1663 
[Om) 4363 
(0111) 5007 
OIV) 1402 

CII)2323 
CII4267 

poscs 
O" 
2/1 X 7" 
0.043(2) 

7.04 
1.20 

0.006 
0.229 

1.8: 
0.095 
8.13 

Cm) 1909 2.6 
C IV 1549 3.1 (2) 

[Nn) 5200 
[Nn) 5755 
[Nn) 6584 
N 111) 1750 
NlvJ 1485 
Nv 1240 

0.0028 
0.104 
0.78(2) 

0.3: 
0.45 (2) 

[Ne IIIJ 3869 0.862 
NelvJ 2423 
[Ne IVJ 4725 0.001: 
[Ne v) 3426 0.021 

[SIIJ 4069 
[SnJ 6717 0.016 
[Sn) 6731 0.015 
[SmJ 6312 0.016 

posl 
4" 

2" x 7" 
0.046 

0.998 

0.005 
0.195 

0.121 
9.07 

0.002: 
0.078 

0.899 

0.001: 

0.023 
0.032 
0.025 
0.023 

[Arm)7136 0.119 0.156 

pos2 
4" 

2" X 7/1 
0.034 

0.998 

0.002 
0.147 

0.098 
8.11 

0.059 

0.861 

0.001: 

0.030 
0.018 
0.017 
0.016 

0.133 
[Ar IV) 4711 0.066 0.063 

-7[Ar~IV~)~4~7,4~1n-_0~.04~5 ______ ~0~.04~1 ____ ~0~.046 
--.,D."'B"'a¡;-lme __ r_IH--'{3'----;;-",-______ --.,,-= ____ ~4"'.2- 03 
~c(~H~{3~)------70.~~~~--~0~.5~0~--~0.~ 

t[O 111) 1.22±0.06 1.29±0.06 1.24±0.06 
t[NIIJ 1.4±0.1 1.2±0.! 
t[OIlJ 
t(D. Bahner) 1.2: 
NeiS IIJ 0.5±0.2 0.2±0.2 0.5±0.2 
N.[Ar IV) 0.1: 0.3±0.2 
(1) e is the angular distance from the central star 
(2) probable contamination with stellar emission 

3. Photoionization modelling 

3.1. The ionizing fiuxes 

The ionizing /luxes of lhe central stars have been obtained 
from models of expanding atmospheres for [WR] central stars, 
developed in Potsdam in Ihe recent years. The model proce
dure, whieh aecooots adequately for Ihe extreme non-LTE sit-

uation and Ihe velocity tield, has been described in detail by, 
for instance, Hamann & Wessolowski (1990) and Hamann et 
al. (1994). The models are computed assuming a spherically 
syrnmetric, homogeneous and stationary outtlow. The radiation 
transport is calculated in Ihe eo-moving frame and Ihe solution, 
achieved by lhe accelerated lambda iteration (ALO, is consis
tent wilh lhe equation of statistical equilibrium. The basie pa
rameters which can be derived by litting lhe most important 
speetral' features of a stellar wind are: lhe chemical: coI\lpüsi
tion, lhe terminal wind velocity, Veo, lheeffective tempernture, 
T .. and a quantity termed lhe "transformed radius" delined as 
R, ~ R.(veo / 111)2/3 . 

The main results of such an analysis' far ;lhe objects in this 
work will be brietly described here. The reader interested in 
a more detailed description of Ihe modelling procedure is re
ferred to lhe paper by Koesterke& Hamann (1997b) where lhe 
aulhoIS present a detail analysis for Ihe central stars of Sand 3, a 
(WC3] type star (very similar to Ihe objects studied here), and 
NGC6751 , a [WC4] star. 

Several individual models have been ealeulated for each of 
Ihe program stars in order to match lhe shape and strenglh of 
lhe optical and, if ¡VE speetra were available, lhe UV emis
sion Iines. The most important lines considered are: C IV 4686, 
5470 and 5805A, Heu 4686, 4860 and 5412A, Ov 5598 and 
OVI 5290A. The OVI blend at 3820,A is not useful to con
straint Ihe model because lhe blend intensity is not well repro
dueed (in general, models for WCE stars prediet a line twice 
weaker Ihan observed). The reason for this failure is still un
known. The O V 5598 and O VI 5290A lines are very useful 
to determine ionization stratilication of lhe stellar wind, which 
depends sensitively on lhe interplay of temperature and mass
loss rate. As one example Ihe line tit for NGC 6905 is shown 
in Fig. 3 where lhe best lit (thick solid line) is presented wilh 
lhe alternative (cooler) rnodel employed in lhe photoionization 
structure calculations (see Sect. 4). In this ligure it is clear lhat 
bolh models lit well lhe He U and C IV Iines, but lhe higher tem
perature model reproduces mueh better the highly ionized O V 
5598 and O VI 5290 A lines. Allhough lhe analysis produces a 
very sensitive tit and changes of about 2000 K in temperature 
do signitieantly alter the O V and O VI synlhetic lines, the 00-

certainty of lhe temperature determination is detinitely much 
larger due to systematic errors, as lhe faet of negleeting iron 
line-blanketing, possible inhomogeneities in lhe atmospheres 
and lhe assumption of a steady and syrnmetric outtlow. In Table 
1 are tabulated lhe best-tit values for T. and R" as given by 
Koesterke & Hamann (1 997a), for lhe stars in lhis work. 

3.2. Fitting the overall photo-ionization structure 

Photoionization models were constructed using lhe code 
PHOTO (Stasióska 1990) with lhe atomic data updated as de
scribed in Stasmska & Leilherer (1996). Spherical syrnmetry 
is assumed and lhe diffuse ionizing radiation tield is treated 
wilh lhe outward-only approximation. A model is obtained by 
speeifying lhe properties of lhe ionizing star, and the ehemical 
composition and density strueture of the nebula. It is computed 
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Ftg.3. line lit ofthe centra! slar ofNGC 6905 in the optica!. The best modelatrnospbere (T.=141 kK, tbick solid line) is sbown together wíth 
!he synthetic spectrum of the cooler model (128 kK, broken line) whicb is linally used for the pbotoionization structure of!he nebula. Both 
models lit well, in strength and sbape, !he He 11 and C IV lines bot !he botler model reproduces much better the ionization stratification of the 
higbly ionized oxygen lines. Tbe cooler model sbows O V much stronger and O VI weaker !han observed. 

inside oul, by adding successive layers until a specitied properly 
of the observed nebula is reproduced (or unlil Ihe gas becomes 
neutral). Here, as explained below, this properly is Ihe observed 
[O m] 5007/[0 n]3727 ralio on Ihe centralline of sighl, which 
Ihen delermines how much a given model is densily bounded. 

To further constrain Ihe models, in addilion lo Ihe relative 
line inlensities, Ihe following observational dala were used: Ihe 
dereddened stellar visual magnitudes, Ihe lotal nebular fluxes 
in H,B, Ihe ángular radii of Ihe main body of Ihe nebulae and 
Iheir morphological appearance. The distance lo Ihe nebulae 
being uncertain, we constructed models where the nebulae were 
supposed lo lie al 0.5, 1, 2, 4 and 8 kpc from Ihe Sun. 

For each objeet, we tirst used Ihe beSI-tit model almosphere 
and, for eaeh assumed dislance, Ihe slellar luminosity required 
lo produce Ihe observed slellar visual magnitude was calculated. 
With Ihis luminosily, we compuled a constant densily photoion
ization model using Ihe densily deduced from the [S lI]lines. 
The reason for starting wilh a constanl density model even for 
objects Ihat are obviously inhomogeneous in structure is that 
constant density photoionization modelling is the easiest and 
most widespread approach for modelling planetary nebulae. Jt 
is Iherefore interesting to see how well can homogeneous mod
els tit a large number of observational constrains. At Ihis stage, 
the elemental abundances were those obtained by adding Ihe 
ionic abundances derived from Ihe optical observalÍons. 

As mentioned above, Ihe models were tirst required to re
produce Ihe observed [O m] 5007/[0 n]3727 ratio on Ihe line 
of sight passing through the cenler of the nebula. Then, we ex
amined whelher Ihe compuled He 11 4686IHíJ ralio on Ihis line 
of sight was equal, within Ihe errors, to Ihe observed one, for 
any of Ihe chosen dislances. This is Ihe strongesl constrainl 
imposed on OUT models, and it is essential in order lO cor
reel reasonably for Ihe unseen high ionization slages when 
calculating nebular abundances. As an additionaJ check, Ihe 
[Ne v] 3426/[Ne m] 3869line ralio was used. We also required 
Ihe computed nebular angular radius and Ihe lotal HíJ flux to be 

compatible wilh Ihe observations. That is lo say, lotal compuled 
H,B fluxes somewhal higher !han observed are acceptable, tak
ing inlo accounl possible leakage of ionizing photons in sorne . 
directions, but, models predicting a total H,B flux much lower 
Ihan observed (by more !han about 50%, accounting for Ihe un
certainty in Ihe correction for extinction) were not considered 
satisfactory. 

For PB 6 and NGC 2452, this procedure failed to produce 
the large He 11 46861H,B and Ihe [Ne v] 3426/[Ne m] 3869 ratios 
observed, whatever distance was considered. To obtain a larger 
He 11 46861HíJ, at a given [O m] 5007/[0 11]3727 and using Ihe 
same stellar atmosphere, one needs to consider a composite 
model wilh an infler zone of low density emitting a large part 
of Ihe He 114686 and [O 111]5007 lines, and an outer zone of 
density asgiven by the [S 1I]6717/673Ilineratio, emitting most 
of Ihe [O 11] 3727 line. Su~h a density structure is actually a far 
better representation for all Ihe nebulae. In direet images of 
Ihe objects it is observed Ihat, in particular, PB 6, NGC 2452, 
NGC2867 and NGC6905 present high density zones (knots), 
embedded in a more diffuse body (see Fig. 1). 

Since Ihe spatial information we have on our objects does 
not allow us to infer Ihe 3D-density distribution in Ihe PN en
velopes, and since Ihe photoionization code works in spherical 
syrnmetry anyway, we deeided to explore Ihe density pararneter 
space in a schematic way. A 3 x 3 grid of two-density models 
(plus a homogeneous model) was built for each object, at each 
oflhe tive distances listed above, in which we adopted Ihe infler 
density as being 1/2, 1/4 and 118 of the outer density, and in 
each case, we started Ihe increase in density at 3 different posi
tions (determined by Ihe arnount of He 114686 already emitted 
in Ihe infler zone). We considered Ihat Ihis was a reasonable 
degree of sophislication of Ihe models, and we Ihen examined, 
for each objeel, which model provided Ihe best til lo Ihe condi
tions imposed above, inc1uding Ihe morphological appearance. 
NOle thal, al Ihis slage, Ihe analysis is independenl of Ihe abun
dances of Ihe elements (except for helium: a big change in Ihe 
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helium abundances modifies the size oflhe model, bul empirical 
helium abundances in our planetary nebulae are correel wilhin 
10% since Ihere is no unseen neutral helium, and the tempera
ture dependence of Ihe hydrogen to helium emission lines ratio 
is very small). 

None of our five PNe were satisfactorily reproduced wilh 
Ihe grid calcu1aled in such a wa y. In Ihe cases of PB 6 and 
NGC2452, Ihe large (Nev)3426/(Nelll] 3869 line ratio oh
served, required a larger proportion of hard UV photons (ener
gies> lOOeV), while for NGC6905, NGC2867, andHe2-55, 
this line ratio is much lower, indicating a smaller proportion. 

Changes in lbe emergenl UV photon distribution in Ihe mod
els of expanding atmospheres can be obtained by changing Ihe 
effective temperature or Ihe mass-Ioss rale. Variations of Ihe 
mass-Ioss rale (or wind density) for Ihe same effective temper
ature have not been considered in this paper, since Esteban el 
al. (1993) have found !hat changes in Ihe mass-Ioss rale, for 
constant effective lemperalure, are a second order correction in 
Ihe photoionization modeBing procedure. We Ihen computed a 
second series of models, using model atmospheres having more 
appropriate effective temperatures and whose predictions were 
stiB compatible wilh Ihe observed stellar features. 

3.3. Construction of the final mOlúls 

From Ihe second grid of models computed for each object, we 
selected Ihe mosl acceptable one lO derive ionization correction 
factors (icJ's) and to correct for Ihe unseen ions. The elemental 
abundances from the optical spectra passing through Ihe central 
star were Ihen estimated, and a new model was run wilh Ihese 
abundances. 

A final model was calculated, after sorne slight adjust
ments in Ihe abundances, in order to reproduce Ihe intensities of 
He ¡ 5876, (N 11) 6584, (Nelll] 3869, (O 1lI]5007, (S 1lI]6312 
and (Ar 111]7136 on Ihe central position. The final model pa
rameters are lisled in Table 4. The carbon abundances requires 
a special treatmenl, because of Ihe large uncertainties expeeled 
in the carbon line inlensities as mentioned in Sect. 2.3. We have 
Ihus calculaled models wilh CIO ratios ofO.5, 1,2 and 410 ex
plore the carbon abundance value. The relevance of Ihe models 
wilh differenl ClO values wiB be considered in Ihe nexl sections. 

In sorne cases, models wilh different combinations of in
ner/ouler zanes from our grid were equaBy acceplable. Gener
aBy, Ihey would lead lO similar elemental abundances. Taking 
into accounl a possible error of 0.5 magnitude in the observed 
sleBar magniludes did not produce any significanl difference in 
the results. For each objecl, Ihe "best model" corresponds lo a 
given dislance of Ihe PN, which tums OUllO be aboul4 kpc in 
aIl Ihe cases under study. However, Ihe results, and especiaIly 
Ihe line ratios, are nol very dependent on Ihe assumed distance. 
Therefore, we caution against Ihe use of Ihis distance in order 
to argue on Ihe absolute value of Ihe steBar luminosily. 

3.4. Graphical presentation of the models 

To iIIuslrate our modeBing procedure, we present, in Figs. 4a
e, sorne of Ihe models compUled for Ihe nebulae. Four di
agrams are presented for each object showing Ihe behavior 
of He 11 46861H¡1, [Ne V] 3426/(Ne 111]3869, Ihe angular radius 
and Ihe lotal nebular flux in H¡1, as a function oflhe assumed dis
tance. In each diagrarn, Ihe circles represenl Ihe constant -density 
models calculated wilh Ihe initial steBar models (see Table 1). 
The squares represent our best composite models using Ihe same 
star. The triangles represent our best composite models for our 
second choice of star, when needed. The observed values are 
indicated by horizantallines. 

In Figs. 5a-o, we present Ihe line-of-sight intensity ratios 
computed in Ihe final models (taking a distance of 4 kpc). as a 
function oflhe projected angular radius. Each panel corresponds 
to a different line ratio. The four curves plotted in each panel 
correspond to differenl CIO ratios (lhe curves being Ihicker for 
larger values of ClO). Observations for Ihe different positions 
are represented by rectangles whose widlh is equal to Ihe ex
traction aperture widlh, and whose height roughly represents 
Ihe uncertainty in Ihe line ratio. To compute Ihe uncertainties, il 
was convenient lo assume Ihat, for aB Ihe objects except NGC 
6905, one sigma error in !he line inlensity relative to H¡1 is given 
by 0.06 1(>.)°·8 in Ihe optical range, and 0.5 1(>.)°·85 in Ihe UV 
range (after aperlure and rl'rldening corrections). For NGC 6905, 
we multiplied Ihese values by two. The UV intensities marked 
wilh a colon in Tables 3a-e are more uncertain Ihan given by Ihe 
aboye forrnulae . 

Note Ihat Ihe models are nol expected to reproduce Ihe ob
se!Ved C IV 1549 line inlensily because this line is probably 
strongly contaminated by emission from Ihe [WC] slars. Also, 
this line, as weB as N V 1240, is a resonance line, and conse
quently subject lo selective absorption by dust. The (O ¡]6300 
line is not plotted beeause we do not expect our models to re
produce its inlensily weB, since it is very much dependent on 
Ihe likely presence of smaB scale condensations in Ihe nebulae. 

3.5. General comments on the models 

On Ihe whole, we find Ihat our best fit models reproduce Ihe 
opticalline ratios of He, N, O, and Ne ions ralher weIl (at least 
for Ihe centraIline of sighl), given Ihe observational uncertain
ties and Ihe many constrainls considered. The tolerance for Ihe 
UV Iines, due to Ihe observational uncertainties is so large Ihat, 
generaIly, Ihey do nol provide useful constrainls. High spatiaI 
resolution spectroscopy from Ihe UV to Ihe optical, wilh an in
stroment Iike STIS on Ihe HST, is needed to solve Ihe aperture 
problem, in order to use UV lines as reliable diagnostic tools in 
Ihe study of nebulae. 

Contrary to a11 previous photoionization modelling of ob
se!Ved nebulae, (except Esteban et al. 1993 and De Marco & 
Crowlher 1998), our models do not have Ihe ionizing radiation 
field as a true free parameler. lt is of course much easier to fil 
ultraviolet lines when, in addilion wilh Ihe abundances and Ihe 
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ionization structure, one can play witb Ihe heating rate provided 
by tbe ionizing star. 

In two of our objects (PB 6 and NGC 6905), tbe H¡3 fluxes 
computed in tbe models are significantly lower Ihan tbe mea
sured ones. Since, for each assumed distance, tbe stellar lumi
nosity was adjusted to produce a visual magnitude equal lO tbe 
observed one, tbis seerns to indicate tbat tbe models of expand
ing atmospheres used for tbese objects may be predicting too 
few ionizing photons witb respect to tbeir emission in tbe V 
bando 

This deficiency would get even worse when metal line
blanketing is accounted foro A new generation of non-LTE mod
els, taking into account this process, have now become available 
(Wemer & Dreizler 1993; Hillier 1997; Hillier & Miller 1998; 
Hubeny et al. 1998; Crowtber et al. 1998b). In aH the cases, 
tbe effect of Fe line blanketing is to depress tbe Lyrnan contin
uum flux. Most of tbese models concem massive WR stars of 
much lower temperatures tban our objects, tberefore tbey are 
not directly relevant to our objects. The models by Wemer & 
Dreizler (1993) do concem relatively hot PN nudei witb effec
tive temperatures of 90 000 K, but not [WR]"nudei. They show 
tbat line-blanketed ionizing fluxes would largely affect tbe bigh
est ionized nebular line fluxes such as [NevJ 3426 Á and He Il 
4686 Á relative to H¡3. This.could be tbe casealsofor [WRJ 
central stars. Until morerealistic models for [WRJ nudei can be 
computed, tbe actual impact of line-blanketing on tbe ionizing 
fluxes for our nebulae cannot be estimated quantitatively. 

As noted aboye, the distances to PNe canno! be weH deter
mined from photoionization modeHing. We simply report tbat, 
for a distance of 4 kpc (where most of our best models lie), 
tbe total luminosities derived for tbe stars under study range 
between 700 and 3300 Lo. Such values are reasonable for PN 
nudei, but obviously, more direct estimates of the distances are 
needed to discuss the position of tbese stars in a H-R diagram 

4. Elemental abundances 

Because our models were forced to reproduce the [O IIJ /[0111], 
He Il46861H¡3 and [Ne mJ /[Ne vJ line ratios at best, tbeyreturn 
a correct ionization structure (except fer S and Ar, for which 
dielectronic recombination coefficients at nebular temperatures 
are not available). For tbose models which also reproduce tbe 
electron temperature sensitive ratios, tbe input abundances of 
tbe main elements (He, N, O and Ne) must correspond to tbe 
average abundances on tbe centralline of sight. 

The confidence interval for each abundance value has to be 
evaluated from a semi-empirical approach. To do tbis, we first 
computed the ionicabundances ofHe+, He++, 0+, 0++, C++ , 
N + , Ne++, S++ , Ar++ relative to H+ using standard methods 
with T e(O 111) for the doubly charged ions and Te(N Il) for tbe 
singly charged ones and the [S IlJ densities for aH tbe ions. Then, 
the total abundances were derived using tbe icf's based on the 
best model for each object. For tbe lines of sight other !han tbe 
central one, we did not use tbe models directly, since tbey do 
not reproduce the observed ionization structure \VeH (the models 
being spherically syrnmetric while tbenebulae may depart from 

such a geometry). For oxygen, we used the icf's of Kingsburgh 
& Barlow (1994), for nitrogen we adopted NlO~N+/O+ and 
for neon, Ne/O~Ne++/O++ , on each line of sight. For carbon, 
we used C/O~C++ /0++. Indeed, our models show that such a 
procedure should be correct within 20% for aH tbe nebulae of 
our study. For sulfur and argon, there is no simple formula, and 
we estimated the icf's from the models. However, as mentionned 
before, we do not expect tbe latter abundances to be accurate. 

Table 4 presents tbe resulting abundances for aH the stud
ied objects. The uncertainties were estimated taking into ac
count uncertainties in line intensity measurements and redden
ing corrections (which propagate into the electron temperature 
and density determinations as seen in Tables 3a.o), and icf's. 
For the C/O abundance ratio we present three values calculated 
from C m) 1909/ [O m) 5007, C Il 4267/[0 111)5007 (using tbe 
effective recombination coeflicients by Péquignot et al. 1991) 
and C mJ 1909/0111)1663 line intensity ratios. Discussions of 
tbe results are presented for each object separately. 

5. Discussion of the objects 

5.1. PB6 

This very high excitation nebula, ionized by a [WC 2J type star, . 
has a diameter of ~ 12" and shows a sheH structure. It was ob
served at parallactic angle (PA. 135°) and spectral data for three 
different positions were extracted: the central zone (induding 
tbe star) and the zones at 5':3 and 6':6 at each side oftbe central 
star (in these positions the shell presents maximum emission). 
Special care was taken to extract tbe nebular lines in the central 
zone without contamination of tbe stellar emission lines. This 
can be done confidently because tbe nebular lines are much 
narrower than tbe stellar ones and can be easily deblended. 

Our modelling procedure led to a reasonable model for 
tbis object, once we abandoned tbe original stellar model witb 
T.~140kK and Rt~4.50 Ro , fora hotter onehaving T.~ 158 kK 
and Rt~3.98 Ro . Several facts argue towards a slightly higher 
stellar temperature yet (or a harder ionizing radiation field): the 
spatial extension ofthe [NevJ 34261ine is larger than predicted 
by the model and the predicted H¡J luminosity is lower than 
observed. 

An interesting discrepancy between models and observa
tions is the following. The C/O abundance ratio has to be 
larger than 2 in order to reproduce tbe observed C mJ 1909 
line intensity, but such a high C abundance would depress 
tbe electron temperature resulting in a [O IIIJ 4363/5007 ratio 
lower than observed (see Fig. 5a). The C/O value derived from 
C m) 1909/[0 111)5007 line ratio plus icf's from the photoion
izationmodel is 2.6, but the uncertainty exceeds 30% principally 
due to tbe reddening correction and tbe aperture correction re
quired to match the UVand optical spectra. From tbe C IIIJ 1909/ 
O 111)1663 ratio we obtain C/O ~ 2.4±1.3. In tbis case, tbere is 
no aperture correction (both lines are observed in tbe same IUE 
spectrum), and the dependence of tbe derived C++ /0++ ratio 
on the adopted electron temperature is small, but the large un
certainty is mainly due to the low signal-to-noise in O mJ 1663. 
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Tabl. 4. Photoionization models and totalabundances 

PB6 NGC2452 NGC2867 NGC6905 He 2-55 
T.(kK) , Rt(~) 158, 3.98 158, 3.98 128,5.20 128.5 .20 128,5.20 
Nin /Nout 1/8 1/4 1/4 \/8 1/4 
L(H¡S)in/ L(Hi3)ou< 0.6 0.9 0.8 0.9 0.6 
HeIH(l) 0. \ 70 0. \27 0.110 0.1 08 0.130 
OIH(I) (10- 4 ) 2.9 3.5 3.9 3. \ 3.6 
N/O(I) \.38 0.80 0.28 0.32 0.28 
C/O( I) 
NetO(I) 0.31 0.23 0.2\ 0.22 0.\ 9 
S/O(1 ) 0.080 0.057 0.038 0.110 0.050 
ArIO(I) 0.0 \3 0.0 \4 0.005 0.028 0.01\ 

pos. \ pos. 1 pos. 1 pos. 1 pos. 1 
HeIH 0.176± 0.008 0.127± 0.006 0.1I2± 0.006 0.108± 0.OO7 0.147(2) 
OIH (10-4 ) 3.2± 0.5 4.2±0.6 4.3± 0.6 3.7±0.7 3.4± 0.5 
N/O \.3± 0.2 0.6± 0. \ 0.27± 0.05 0.37± 0.07 0.35 ± 0.06 
C/O (1909/5007) 2.6±1.1 1.I±0.5 3.1 ± 1.3 0.9±0.4 1.3± 0.5 
C/O (4267/5007) 7.3±1.8 3.9± 1.6 4.2± 1.1 5.5±1.4 
C/O (1909/1663) 2.4±1.3 3.3±1.6 
NetO 0.25± 0.04 0.21±0.03 0. 19± 0.03 0.23± 0.04 0.23±0.03 
StO 0.04± 0.02 0.04± 0.02 0.03±0.02 0.08± 0.04 0.04±0.O2 
Ar/O 0.0 \2± 0.006 0.0\3±0.007 0.004± 0.OO2 0.03±0.0\ O.013± 0.OO7 

pos.2 pos. 2 pos. 2 pos. 2 pos. 2 
HeIH 0.\ 72± 0.008 0.130± 0.OO7 0.\1\ ± 0.006 0.1\7± 0.006 0.132± 0.OO7 
OIH (10- 4 ) 3.3± 0.5 5.6±1.1 3.3±0.5 3.9± 0.7 3.6± 0.5 
N/O 1.4±0.2 0.7±0. \ 0.32± 0.06 0.29± 0.05 0.29±0.O5 
C/O 
NetO 0.24± 0.04 0.26± 0.04 O.20± 0.O3 0.\ 8±0.03 O.21±0.04 
StO 0.03± 0.02 0.04±0.02 0.03± 0.01 0.08 ± 0.04 0.05±0.O3 
Ar/O 0.0\1 ± 0.06 O.013±O.OO7 O.006± 0.OO3 0.016± 0.OO8 

pos. 3 pos. 3 pos. 3 pos. 3 pos. 3 
HeIH 0.172±0.OO8 0. 128±0.006 0.106± 0.OO5 O.13± 0.02 0.122± O.006 
OIH (10- 4 ) 3.6±0.7 5.0±1.0 3.8± 0.6 3.6± 1.1 4.2± 0.6 
N/O \.4±0.2 O.7±O.1 O.27±0.05 0.30± 0.06 0.27±0.O5 
C/O 
NetO 0.24±0.04 0.26± 0.04 0.22±0.03 0.30± 0.07 0.22±0.04 
StO 0.03±0.02 0.04± 002 0.03± 0.01 O.05± 0.03 0.04± 0.02 
Ar/O 0.01O± 0.OO5 0.012± 0.006 0.OO8± 0.004 0.015±0.OO8 

pos. 4 
HeIH 0.122± 0.006 
OIH (10- 4 ) 6.2±1.2 
N/O 0.6±0.1 
C/O 
Nc/O 0.22±0.04 
StO 0.04±0.02 
Ar/O 0.011±0.06 

pos. 5 
HeIH 0.128±0.006 
OIH (10-4 ) 6.9± 1.4 
N/O 0.5± 0.\ 
C/O 
Nc/O 0.22± 0.04 
StO 0.04± 002 
Ar/O 0.010±0.OO5 
( 1) abundances for the model 
(2) probable stellar contarnination in the He I lines 

We explored lhe possibilily lhal lhe observed e III J 1909line lalion I WC stars do show lhe e IIIJ 1909, 1923 and e IV 1549 
may be contarninaled by lhe star. Indeed, 1 UE speclra of Popu- lines in emission (Niedzielski & Rochowicz 1994). In Ihe case 
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Fig.4. Photoionization rnooel predictions are shown. Four diagrams are presented for each nebuta showing the behavior of HeIJ 4686/H,8, 
[Ne v] 3426/[Ne Ill] 3869. !he angular radius and the total nebular flux in HiJ. as a function of the assumed dislance. Circles represent the 
constant-density models calculated with the initial stellar atmosphere models (see rabie 1). The squares represent the best two-density models 
using the same star. The triangles represent the best two-density models for our second choice of star (see rabIe 4). The observed values are 
indic.ted by horizontallines. 

of PB 6. however. our model atmospheres predict a negligible 
e 111] 1909 equivalent widlh. lherefore lhis explanation seems 
to be excluded. 

The C/O ratio derived from lhe e II 4267/[0 111] 5007 ra
tio is larger. by a factor of about 2.8. lhan lhe value from lhe 
e 111] 1909 collisionally excited lineo Such discrepancies be-
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lween abundances derived from collisionally excited lines and 
recombination lines have been reported many times (see refer
ences in Slasinska 1998), and were originally allribuled lo low 
signal-Io-noise dala. Sorne aulhors have suggesled lhal lhese 
discrepancies could be due lo lhe presence of importanllemper
alUre ftuclUations in lhe ionized gas (see Peimberl el al. 1995 
and references lherein) and favor lhe recombinalion value. In 
lhe case of PB 6, our models show lhal adopting lhe C/O ralio 
derivedfrom C 114267 would resul! in an unacceplably low elec
lron lemperalure. Clearly, PB 6 is one case where spectroscopy 
wilh an instrurnenl like STIS would be necessary lo provide 
bener observational constrainls. 

The abundances derived for olher elemenlS are: OIH ~ 3 x 
10-4 , N/O~ 1.3 and He/H ~ 0.17 (see Table 4). AIlhough 
lhe C/O ralio is uncertain, it is likely lo be larger Iban one. We 
lind no evidence of a varialion in abundance ralios across lhe 
nebula. The high C and N abundances in PB 6 are consistenl 
wilh a scenario of C produced via !he triple-a process, and 
being broughllo lhe surface lhrough lhird dredge-up (Forestini 
& Cbarbonnel 1997). The envelope was sufficiently hol al Ibe 
base for envelope burning lo occur, enhancing lhe N abundance. 
AH Ibis indicates lhal PB 6 has a progenitor wilb inilial mass 
larger Iban about 2.8 M0' 

Our abundances for Ibis object can be compared wilh values 
derived by previous aulhors. Kaler el al. (1991) derived 7.9 x 
10-4 , which lhey found surprisingly high for an objecl h,!ving 
a large N/O. But lheir estimate is strongly weighled by lheir 
delermination of lhe 0+3 ionic abundance from O IV) l4021ine 
using lhe 0++ electron lemperalure which overeslÍmales lhe 
0+3 abundance by a faclor of abouI 3. 

Henry el al. (1996), from lhe same optical dala, found OIH 
= 6.29 x 10- 4. Their procedure was to obtain a fust guess 
for OIH using lhe c1assical ieJ, OIH=(O+ + O++)IH+ (He+ + 
He++)lHe+, from Torres-Peimberl & Peimberl (1977), which 
overestimates lhe oxygen abundance when lhe He++ zone is 
large, as is lhe case in PB 6. This firsl estimale was lhen cor
rected by applying lhe same ief to a lailored photoionization 
model for PB 6. However, lhis model was only constrained by 
lhe 0++,0+ and S+ lines, aud consequenlly probably underes
limaled lhe He++ zone. As a result, lhey oblained an OIH ratio 
much larger lhan ours. 

Torres-Peimberl & Peimbert (1977) had found OIH= 4.2 x 
10-4, a value similar lo ours, using lheir ief scheme wilh an 
observed He 11 46861H¡1 ratio of 1.08 only, significantly smaller 
thanlhe value reported by Kaler el al. (1991) or our value. 
Il should be noticed lhal lhe low He 11 46861H¡1 ralio reported 
by Torres-Peimbert & Peimbert (1977) was observed in 1975, 
while Kaler el al. (1991) reported observations made in 1985 
and our data were oblained in 1994. This could indicale lhal a 
hardening of lhe stellar radialion field occured 10-20 years ago. 
Such imporlanl short-lime varialions in central slars ofPNe have 
been reported for olher objeclS such as lhe case of LMC-N66 
(e.g., Peña el al. 1997b). Monitoring of lhe central slar of PB 6 
would be interesling lO search for varialions of ilS atmospheric 
properlies. 

5.2. NGC 2452 

This is also a nebula ionized by a [WC 2) slar. The nebular 
diameler is ~ 19" and lhe gas appears very c1umpy. We oblained 
spectra from lhe central zone and lhe four brighl knolS shown 
in Fig. 1. 

Similarly lo lhe case of PB 6, lhe very high ionizalion level 
of lhe gas led us lO abandon lhe initial slellar model having 
T.=141 kK and R t=3.98 ~ for a honer stellar model wilh 
T.=158 kK and R t=3.98 R0 , wilh good resulls. Though, again, 
lhe same argumenls would lend lo favor a yel slightly barder 
radialion field in Ibe Lyrnan coolinuum. 

In Ibis object, the model is able lo reproduce al !he same time 
lhe intensity of Ibe observed C m] 1909 line and Ibe observed 
[O 111) 4363/5007 line ratio when C/O is of lhe order of l . On 
lhe olher hand, a C/O ralio of 3.9± 1.6 such as derived from Ibe 
C 114267 recombinalion line would no longer be compalible 
wilb lhe electron lemperalUre observed. 

The abundances found for He, N, O and Ne (see Table 4) are 
very similar lo lhe ones delerrnined by Kingsburgh & Barlow 
(1994) from lheir observations. NGC2452 is a He-, N- and C
rich nebula, allhough il is not as extreme as PB 6. Regarding Ar 
and S, lhe disagreemenl wilb Kingsburgh & Barlow values is 
large (a faclor of 3). This is nol surprising, since, as menlioned 
before, empirical iCJ's for lhese ions are highly uncerlain. Be
sides our models faillo reproduce Ibe intensities of [Ar IV] and 
[Ar v]lines correctly. 

Like in PB 6, the differenl zones investigaled in NGC 2452 
presenllhe same chemical composition, wilhin lhe uncertain
tieso 

AIlhough lhe presenl stages of lhe cenlral slars in PB 6 and 
NGC 2452 appear very similar and lhe nebulae show very sim
ilar ionization degree, lhe abundances of helium, nitrogen and, 
possibly, carbon m NGC 2452 are significantly lower lhan in 
PB6. 

5.3. NGC 2867 

This object, also exciled by a [WC 2]lype slar, shows a knony 
shell slrUcture, wilh a diameler of abouI25". Two oflhe brighlesl 
knolS, localed at 4" al each side of lhe central star in PA. of 70° , 
were analyzed logether wilh lhe central Slar position (see Fig. 1). 
The available lUE spectra of Ibis objecl were recently sludied 
in delail1¡y Feibelrnan (1998), who c1assified lhe cenlral star as 
an O vllype slar. 

Compared lo PB6 and NGC2452, NGC2867 presenlS a 
lower He 11 46861H¡1 ralio and a much lower [Ne v]3426 / 
[Ne 111) 3869 ratio. To reproduce lhese values wilh our pho
loionizalion models, we had lo replace lhe inilial slellar model 
proposed by Koeslerke & Hamann (1997a) (T. = 141 kK, R, 
= 3.98 R0 ), for a coaler one wilh T. = 128 kK, R, = 5.20 ~. 
Even Ibis coaler model induces a predicled [Ne v]/[Ne 111] ratio 
higher lhan observed (see Fig. 4), lherefore, lhe slar is proba
bly slill slighlly coaler (or it produces less pholons wilh ener
gies aboye 100 e V). Nole tbal, for lhis object, a homogeneous 
model can reproduce lhe line inlensilies and ionizalion slrUc-
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lure reasonably well, but a composile model better represents 
the observed morphology of the nebula. 

Here, similarly to Ihe case of PB 6, we lind a problem 
wilh Ihe carbon lines, more severe Ihis time. The observed 
[O IIIJ 4363/5007 ratio tenda to favor a moderate C/O ratio of 
0.5 -1, inconflictwilhlheobservedC IIIJ 1909/[0 IIIJ 5OO7line 
ratio which indicates a value of about 3. The C/O ralio derived 
fromC IIIJ 1909/0 IIIJ 1663 intensityratioisalsohigh, 3.3±1.6. 
As in PB 6, it is nol expected lhat Ihe central slar contributes to 
the C IIIJ 1909 emission, allhough it does so to Ihe C IV 1549 
emission. Therefore NGC 2867 is anolher interesling largel for 
STIS observations. Note Ihat Ihe C/O abundance ratio derived 
from Ihe C 114267 recombination line is 4.2± 1.1. Ifsuch a value 
represenled Ihe true C/O ratio, Ihe observed [O IIIJ 4363/5007 
ratio would be even more discrepan\. 

Our computed OIH abundance ratio of 4.3 ± 0.6 x 10-4 is 
smaller by a factor of 1.4 Ihan Ihe value obtained by Kingsburgh 
& Barlow (1994) for Ihe same objec\. The discrepancy is due 
lo Ihe large difference belween Iheir [O IIIJ 5OO71H¡J inlensily 
ralio of aboul 17, and our value of 13.6, which is aboye our 
uncertainties. Our value is derived from several spectra wilh 
differenl exposure times trying lo avoid saluration problems, 
lherefore we are confidenl in our dala. The abundances of ni
trogen and helium in Ihis nebula are nol especially enhanced, 
and are similar in all Ihe positions observed. Therefore from Ihe 
poinl of view of chemical composition, NGC 2867 seems lo be 
a normal disk PN. 

5.4. NGC6905 

This nebula, ionized by a [WC 2-3J Iype Slar, shows a filamen
lary core of 24" in diameler, and lwo fainl conicallobes ending 
in 'ansae'. Three positions have been analyzed: Ihe central zone 
around Ihe central slar (pos. 1 ), a knol al 5" E from Ihe cen
lral star (pos. 2), and Ihe soulhem ansa localed al 20" from Ihe 
central star (pos. 3). 

NGC6905 does nol show any [NevJ3426 in emission 
(lhe upper limit estimaled by Rowlands el al. (1993) is 
[Ne vJ 34261H¡J < 0.05). For lhis reason, in Ihe modelling we 
had to replace lheinitial slellarrnodel wilh T. = 141 kKand R, = 

3.41 Ro, foracooleronehavingT. = l28kKandR,=5 .20R0 , 

and even Ihis cooler model predicls a too high [Ne vJ/[Ne IIIJ 
ralio (see Fig. 4). 

Here, as in Ihe case of NGC 2452, Ihe carbon abundance 
derived from Ihe e IIIJ 1909line induces an electron lernperalure 
lhal is compatible wilh Ihe observed [O IIIJ 4363/5007 ratio. 

The chemical composition obtained for NGC 6905 shows no 
special He- or N-enrichmenl and is similar lo Ihal ofNGC 2867. 
Again, we lind no evidence for abundance variations among Ibe 
differenlregions sludied. In particular, Ihe value derived for N/O 
is Ihe same in Ihe ansa as elsewhere. 

The ansa, however, deserve more attention. Cuesta el al. 
(1992) have perforrned long slil speclroscopy of Ihis nebula, 10-

gelher wilh high resolution spectroscopy centered on Ha. They 
nOled an enhancernenl of [N IIJ 65841H¡J in Ihe southern ansa 
while [O IIIJ 5OO71H¡J kepl a high level, and differenl kinemal-

ical properties. This led Ihem lo propose Ihat Ihe ansae were 
Ihe resull of a eollimaled slellar wind shock inleraeling wilh an 
ouler halo. They also rnentioned Ihe possibilily Ihal lhe nitro
gen abundance could be enhaneed Ihere. Our spectroscopie dala 
for Ihe ansa reveal irnporlanl additional facls. The [O 11]3727 
and [O IJ 6300 lines are enhanced as well as [N IIJ 6584, Ihe 
electron densily is ralher small, and Ihe [O IIIJ 4363/5007 ra
tio is marginally higher Ihan in Ihe main body of Ihe nebula. 
Thal [O 11]3727 is enhanced similarly to [N 11]6584 excludes 
Ihe possibility of N-enricbmen\. The presence of an inlense 
[O ¡J 6300 line by ilself is nol suflicienl lo indicate Ihe pres
ence of shocks. Indeed, we have construcled photoionizalion 
models for Ihe ansa lhat reproduce Ihe observed inlensities in 
all Ihe low ionization lines, including [O IJ 6300. The ioniza
tion parameler in Ihe region of Ihe ansa is small, and if Ihere is 
enough matter Ihere, Ihe ansa will emil very strongly even in 
[O ¡J 6300. However Ihe models hardly reproduce Ihe very high 
[O mJ 5OO71H¡J observed and, Ibe higher [O mJ 4363/5007 ra
tio seen in Ihe ansa argues in favor of a deposilion of additional 
energy Ihere. Therefore, our observations slrenglhen Ihe picture 
proposed by Cuesta et al. (1992) oflhe ansae being Ihe result of 
shock inleraetion, and Ihe emission line spectrum is probably 
due lo a combination of pholoionization and shock healing. Be
cause of lhis, Ihe uncertainties in Ihe ansa abundanees are larger 
Ihan Ihe formal error bars given in Table 4 . However, it seems 
likely lhal Ihe chemical abundanees, and specially Ihe N/O ratio, 
are indeed Ihe same as elsewhere. 

Our derived OIH ralio is lower, by a faclor of lwo, Ihan Ihe 
value given by Kingsburgh & Barlow (1994). This is principally 
due lo Ihe much smaller iel ~ 2.1, predicled by our model, com
pared lo Ihe ie/of 3.34 employed by Ihese aulhors which hea vil y 
relies on Ihe small He+ abundanee delected in lhis objeel, and is 
Iherefore quile uncertain. Olher elemental abundances, relative 
lO oxygen, are equa! wilhin Ihe errors. 

5.5. He2-55 

This nebula is ionized by a [WC 3 J central slar. It presenls a 
diffuse shell of low surface brightness wilh an angular diarneler 
of about 20". In contrasl with lhe previousnebulae analyzed, lhis 
objecl has a lower ionization degree and a much lower density. JI 
was observed al parallactie angle (p.A. 135° ) and three positions 
were analyzed: Ihe central zone and lwo zones al bolh sides of 
Ihe cenlral slar. 

A priori, from Fig. 4, il seems lhal a homogeneous nebular 
model exciled by lhe besl lil model atrnosphere, having T. = 128 
kK and R, = 5.20 Ro would appear satisfaclory. BUl Ihe distance 
predicled is of aboul 0.5 kpc, implying a slellar luminosily of 
16 Lo and a nebular mass of 5 x 10- 4 M 0' Suehlow values are 
of eourse nol aeceptable, and we compuled lwo-aensity models 
wilh Ihe same slar. It can be seen Ihough, lhat such models 
prediel a loohigh [Ne vJ 3426/[Ne mJ 3869 intensilyratio when 
lhe observed He 11 46861H¡J ralio is reproduced. Probably Ihe 
slar is cooler Ihan assurned (or il emils less phOlOns aboye lOO 
eV). 
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For Ibis object, there is an acceptable solution for 
C 1II)1909/H,B wilb C/O ~ 1, bul il is nol clear to what exlent 
the C 111)1909 line is a[fected by stellar emission (Feibelrruln 
1995). The O IIIJ 1663 and N IIIJ 1750 line intensities predicled 
by Ibe models are below Ibe observed ones by factors 5 lO 10. 
However, the observed lines are very weak and noisy, moreover 
they are probably also be affected by blends from Ibe star, so 
we do not consider Ibat they provide usefu) constraints. 

The abundances we derive for He, N, O and Ne are equal, 
within Ibe errors, to Ibose given by Kingsburgh & Barlow 
(1994). They are similar lo Ibe ones derived for NGC 2867 and 
NGC6905, wilb Ibe helium abundanee being slightly larger by 
about 15% (lbe helium abundanee in this object is beller given 
by Ibe values estimated in Ibe off -center positions, since Ibe 
He 1 5876 line in Ibe central position is probably contaminated 
by stellar emission). Again, we do no! find evidence for any 
ehange in Ibe ehemical eomposition across Ibe nebula. 

6. Conc1usion 

We have obtained high signal-to-noise long slil spectra of five 
PNe wilb [WC 2-3J spectral type nuclei which enabled us to 
perform a detailed nebular anaIysis of Ibese objects. 

The stellar spectra were analyzed separately (Xoesterke & 
Hamann 1997a), and models of expanding atmosphercis have 
been constructed to reproduce Ibe observed stellar features. We 
used Ibe ionizing /luxes from Ibese model atmospheres as an 
input for computingphotoionization models oflbenebulae . This 
is Ibe tirst time Ibat such self-consistent models are·construeled 
for PNe ionized by early [WCJ type stars. The observational 
constraints in our analysis are inlerestingly strong, due to Ibe 
large number of ionic species observed. 

The pholoionization modelling was ralber successful in re
producing at Ibe same time Ibe ionization structure and Ibe elec
tron temperature of Ibe nebulae, allhough in some cases we 
had to replaee Ibe best-fit model atrnospheres as proposed by 
Koeslerke & Hamann (1 997a) by modeJs aboul 20000 K hot
ter or cooler. The adopted models still reproduce, wilbin Ibe 
uncertainties, most of the observed stellar features. 

For sorne objects, we had to release Ibe classical 
constanl-density assumption, in order lO reproduce at Ibe 
same time, Ibe important intensity ratios He 11 46861H,B, 
[Ne vJ 3426/[Ne IIIJ 3869 and [O IIIJ 5007/[0 IIJ 3727. Actu
ally, Ibe composite density models which we proposed are also 
in better agreement with the observed morphology oflbe studied 
nebulae. 

In a couple of objects, we found Ibat Ibe H,B /luxes predicted 
by models were lower Iban Ibe observed ones. This led us to 
suspect Ibat Ibe models of expanding atmospheres employed 
could be slightly short of ionizing photons wilb respect to Ibeir 
emission in Ibe V bando 

The ionization structure predieted by our models is consid
ered to be accurate for He, C, N, O and Ne ions, allowing Ihus to 
derive Ibe abundanees of Ibese elements wilb good confidence. 
On Ibe olber hand, Ibe models are not expected to reproduce 
the observed emission line ratios of sulfur and argon ions, since 

the atomic data are incomplete for Ibese ions. Consequently, the 
abundances of Ibese elements are nol accurate. 

Conceming Ibe nalure of the nebulae, we tind Ibal Ibe tive 
objects sludied in this work, in spite ofhaving central stars with 
very similar optical features, display very different morpholo
gies, ionization degrees and abundanee pallems. PB 6 is an ex
trernely helium- nitrogen- and probably carbon-rich planetary 
nebula (a cJassical Type I PN), whose central star's progenitor 
was sulficiently massive to experience 2nd and 3rd dredge-up 
events, while NGC2452 is a1s0 a N- and He-rich nebula, al
Ibough not as extreme. These two objects show Ibe highesl ion
ization degree among Ibe nebulae studied here and bolb reqnired 
slellar atrnosphere slightly hotterthan Ihose providing Ibe best tit 
to Iheobserved stellarfeatures. NGC 2867, NGC 6905 andHe 2-
55 show a lower ionization degree Ihan PB6 and NGC2452. 
They do nol present He- or N-enrichment, showing N/O ~ 0.3 
and HelH ~ 0.12. They could be cJassitied as normal disk PNe. 
Their progenitors probably were not as massive as Ibose of PB 6 
and NGC2452. Thus, cJearly, post-AGB stars of quite different 
initial masses can pass through a [WC] slage wilb similar atrno
spheric paramelers. 

In none of Ibe objects did we find significant abundance 
variations in N/O, NeJO or He/O aeross Ibe face of Ibe nebula. 

The only eoromon faet for all Ibe objects is lhat C/O ~ 
1, Ibal is, all Ihe nebulae show C-enriehment, probably due to 
Ibe third dredge-up even!. In this sense, Ibe sample of galactic 
WRPNe studied here shows a behavior similar to Ibat of Ibe 
WRPNe in Ibe Magellanic Clouds (peña et al. 1997a). How
ever, Ibe lasl word on carbon abundanees is not said. In PB 6 
and NGC2867, we found Ibat Ibe range of carbon abundances, 
compatible wilb Ibe nebular temperalure derived from Ibe ob
served [O IIIJ 4363/5007 line ratio, predicts C IIIJ 1907/H,B ra
tios below the value estimated from fUE observations. This is 
specially noticeable in NGC2867, where Ibe discrepancy is by 
a factor of 3, i.e., larger Iban Ibe estimated uncertainties. It is 
not excluded Ibat Ibe error involved in the linking of nebular 
fUE and optical spectra may be much larger Iban estimated. 
Observations wilb an instrument like STIS on Ibe HST would 
be extremely valuable to beller tix the observational constraints. 

The diserepancy mentioned aboye become much impor
tant if we adopt Ihe C/O ratios derived from Ibe recombina
tion C 114267 lines, which are larger by factors of 2 lo 4. Our 
phOloionization models show lhat such high carbon abundances 
would depress Ibe electron temperatures lO a level much lower 
Iban indicaled by Ibe observations. Therefore, we are inclined 
lo Ibink Ihal Ibe carbon abundances derived from optical recom
bination lines are nol correct, aud lhat this is not a consequence 
of low signal-to-noise data. 

The high sigoal-to-noise oplical spectroscopy presented 
here allowed us to investigate Ihe possible existence of lempera
ture /luctuations (peimbert 1995) in our objects. lf such /luctua
tions exisl al a level oft2= 0.02- 0.04, a Balmer-decrement tem
perature signiticantly smaller Iban Ibe [O 111)4363/5007 temper
ature should be found. This is not the case in Ibe three nebulae 
for whieh our data allow a contident Balmer-decrement temper
alure deterrnination. 
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Anolher important remark is Ihe faet Ihat Ihe central stars, 

being of [WC] spectral type, present extremely H-deficient at

mospheres and are presently ejecting He-buming products. Ae

cording to Koesterke & Hamann (1997a) Ihe chemical composi

tion of Ihe stellar winds consists of 60 to 70% ofhelium, 20% or 

more of carbon and about 10% of oxygen. This highly processed 
material has been ejected from Ihe central Slar with mass loss 

rates near 10- 6 M0 /yr for more Ihan 50 years (at least since the 

time of Iheir discovery as [WR] Slars). That is, the stellar wind 
should have accumulated more Ihan 5 x 10- 5 M0 of He, e and 

o in Ihe inner part of Ihe nebulae. We did not find evidenee for 

contamination by such a material in Ihe central zones or in any 
of Ihe knots studied. In this respect, our result is similar to Ihe 

one by Esteban et al. (1992) for ring nebulae surrounding Pop
u1ation 1 WR slars. Much higher spatial resolution observations 
in bolh Ihe optical and Ihe UV, such as can be obtained wilh Ihe 

HST, could provide more Iight on this subject. 
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Abstract. We present high resolution spectrophotometric data for a sample of 34 planetary nebulae with [WC) 
spectral type central stars (WRPNe) in our Galaxy. The observed objects cover a wide range in stellar charac
teristics: early and late [WC) type stars, as weU as weak-emission line stars (WELS). Physical conditions in the 
nebulae (electron density and temperatures) have been obtained from various diagnostic line ratios, and chemical 
abundances have been derived with the usual empirical scheme. Expansion velocities were estimated in a con
sistent manner from the line profiles for most objects of the sample. A statistical study was developed for the 
derived data in order to find fundamental relationships casting some light on the evolutionary status of WRPNe. 
We found evidence for a strong electron temperature gradient in WRPNe which is related to nebular excitation. 
Such a gradient is not predicted in simple photoionization models. Abundance ratios indicate that there seems to 
be no prelerential stellar mass for the Wolf-Rayet phenomenon to occur in the nueleus of a planetary nebula. Two 
objects, M 1-25 and M 1-32, were found to have a very small Ne/O ratio, a property difficult to understand. We 
reexamined the relation between the nebular properties of the WRPNe and the spectral types of the central stars. 
Our data confirm the trend found by other authors of the electron density decreasing with decreasing spectral 
type, which was interpreted as evidence that [WC) stars evolve from late to early [WC) types. On the other hand, 
our data on the expansion velocities do not show the in crease of expansion velocity with decreasing spectral type, 
that one might expect in such a seenario. Two objects with very late [WC) typecentral stars, K 2-16 and PM 1-188, 
do not follow the general density sequence, being of very low density for their spectral types. We suggest that the 
stars either underwent a late helium flash (the "boro again" scenario) or that they have had a particularly slow 
evolution from the AGB. The 6 WELS 01 our sample lollow the same density vs. [WC)-type relation as the bona 
lide WRPNe, but they tend to have smaller expansion velocities. Considerations about the evolutionary status 01 
WELS must await the constitution 01 a larger observational sample. The analysis 01 the differences between the 
WRPNe in the Magellanic Clouds (distribution 01 [WC) spectral types, N/O ratios) and in the Galaxy indicates 
that metallicity affects the [WR) phenomenon in central stars 01 planetary nebulae. 

Key words. planetary nebulae: general - stars: Wolf-Rayet - planetary nebulae: individual: K 2-16, PM 1-188, 
M 1-32, M3-15 

1. Introduction 

Since the pioneering work of PaczyÍlski (1971), the ba
sic scheme for the production of planetary nebulae (hefe-

Send offprint requests to: M. Peña, 
e-mail: miriamCastroscu.unam.mx 

• Based on data obtained at the Observatorio Astronómico 
Nacional, SPM, B.C., México 
.. Tables 2 and 3 are only available at 
bttp://""" .edpsciences.org 

inafter PNe) and the evolution of their nuclei is relatively 
well understood. Planetary nebulae are formed from stars 
of initial masses between 1 and 8 M0, wruch have com
pletely burnt hydrogen and helium in their cores, have 
twice climbed the giant branch and lost most of their mass 
through intense winds. At this stage, the stars consist of 
dense carbon-oxygen cores of about 0.6 M0 surrounded 
by an envelope composed of two thin shells. The inner
most one is composed of helium, and the outermost of 
hydrogen. When the strong winds cease, the stars evolve 
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towards larger effective temperatures and start ionizing 
the matter lost previously in the winds. The physical rea
son for the departure from the asymptotic giant branch 
is not quite understood, nor is the nature of the energy 
souree (hydrogen- or heliurn-burning) during the evolution 
of the planetary nebula nuelei (Iben 1995). 

About 50 planetary nebulae in our Galaxy are known 
to have central stars of Wolf-Rayet (hereinafter IWRJ) 
type among 350 PNe with a stellar continuurn measured 
and over 1000 PNe with nebular spectroscopy available 
(Tylenda et al. 1993; Górny & Stash\ska 1995). AII these 
IWRJ central stars have been reported to be of IWCJ spec
tral type, m06t1y IWC 2-41 and IWC 8-11] (Tylenda et al. 
1993) and their atmospheres are almost pure helium and 
carbon (e.g. Hamann 1997). These planetary nebulae with 
IWR] nuelei, hereinafter WRPNe, have recently been the 
subject of much attention (e.g. Górny & Stash\ska 1995; 
Crowther et al. 1998; Górny & Tylenda 2000; Górny et al. 
2000), as they pose a problem for the theory of the evo
lution of PN central stars. Indeed, heliurn-burning mod
els (Wood & Faulkner 1986; Vassiliadis & Wood 1994) 
do maintain a thin hydrogen-rich outer layer, as empha
sized by Górny & Tylenda (2000). One way to obtain a 
hydrogen-froo outer layer is through the born-again sce
nario (Iben et al. 1983), when a final heliurn-shell ftash 
occurs while the star is in its cooling phase, and drives 
it back to the asymptotic giant branch (AGB). However, 
such a scenario cannot hold for all the WRPNe, as shown 
by Górny & Tylenda (2000). They suggest that the cen
tral stars of most WRPNe evolve directly from the AGB. 
The high carbon abundance observed in these stars im
pUes that doop mixing has occurred (Herwig et al. 1997; 
Herwig et al. 1998). 

It has boon suggested that the spectral sequence of 
IWCJ stars corresponds to an evolutionary sequence from 
late to early types, ending with the PG 1159 type stars. 
This suggestion was based on the analysis of the stellar 
atmospheres of IWCJ stars (Hamann 1997; Leuenhagen 
& Hamann 1998) and on the nebular properties of the 
WRPNe (Acker et al. 1996). Górny & Tylenda (2000) pro
vided further observational arguments for the existence of 
such an evolutionary sequence. 

Tylenda et al. (1993) defined a category of "weak emis
sion Une stars" (hereinafter WELS), whose ernission lines 
have much lower equivalent widths tha.n the bona fide 
IWR] stars. Parthasarathy et al. (1998) e1aim that WELS 
are an intermediate stage between IWCJ and PG 1159 
stars. 

This, however, is not the end of the story. First, not all 
WRPNe belong to proposed evolutionary sequence. For 
example 4 WRPNe with late type central stars, namely 
M 4-18, He2-459, He 2-99 and NGC 40, were considered to 
have too low densities for such a scenario, and it has been 
suggested that they may have a different evolutionary sta
tus!. Second, the carbon abundance in the wind of IWCJ 

1 According to our data, NGC 40, M 4-18 and He 2-459 could 
actually belong to the sequence, see Sect. 4. 

stars decreases with decreasing spectral type (Hamann 
1997) , while the reverse is expected, at least from simple 
considerations. Third, Peña et al. (1998) and de Marco 
& Crowther (1999) have shown that PNe with nuelei of 
same IWCJ type may have very different nebular proper
ties (morphologies, abundance ratios, etc.) suggesting that 
stars with quite different initial masses can pass through 
the same IWCJ stage. Finally, the Wolf-Rayet phenomenon 
is known to be variable, at least in a few cases (Peña et al. 
1997a; Werner et al. 1992). Thus, it is not obvious that 
the stars now appearing as IWC 2-3] were of [WC-late] 
type before. 

In order to provide a homogeneous data set for study
ing the nature and evolution of WRPNe, in 1995 we 
started a program· of systematic observations of WRPNe, 
obtaining high resolution spectroscopic data of the neh
ulae and their nuelei. One of the advantages of high res
olution is to safely deblend the nebular and stellar lines. 
This is essential for compact nebulae surrounding late type 
stars, where the stellar lines might otherwise affect the 
nebular diagnosties. In addition, this allows to estimate 
expansion velocities of the nebular envelopes. The first 
results of this effort have boon presented in Peña et al. 
(1998), where a sample of high excitation nebulae, ion
ized by IWC 2-3] central stars were analyzed by comput
ing detailed photoionization models for each object. In this 
work, we report observational data for 29 additional PNe 
with nuelei of all spectral types, ineluding a few WELS. 

In Sect. 2, we present our sample, describe our obser
vations of the nebulae and the central stars and derive the 
usual plasma diagnosties (electron densities and tempera
tures, abundance ratios). In Sect. 3, we discuss the system
aties of the plasma properties in our sample. In Sect. 4, we 
examine the relation between the plasma properties and 
the IWCJ type of the central stars. In Sect. 5, we present 
and discuss the expansion velocities of our sample. The 
main conelusions of this work are summarized in Sect. 6. 

2. Observations 

We selected for observation a sample of 23 WRPNe 
from the Iist of Tylenda et al. (1993). Together with the 
5 WRPNe with early-type central stars presented in Peña 
et al. (1998), this constitutes a sample of 28 WRPNe. 

We also observed 6 PNe ionized by WELS (NGC 6629, 
NGC6578, NGC6567, NGC6543, IC5217, Cn2-1) from 
the list of Tylenda et al. (1993). WELS actually represent 
a mixed bag, since a few of them are known to present 
hydrogen features in their spectra (from our Iist these are 
NGC 6629 and NGC 6543, respectively e1assified as Of(H) 
and Of WR(H) by Méndez 1990). For simplicity, in the 
following, we will use the term WRPNe for all the PNe 
of our sample, regardless of whether they are excited by 
IWR] stars or WELS, unless explicitly stated. 

Our sample is not a complete one, in that it does not 
reflect the true proportion of nuelei of various spectral 
types, and should not be used to infer such things as 
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stellar lifetimes for example. The aim was rather to 01>
tain a homogeneous data set for the entire range of [WC) 
spectral types, from [WC 11 J to [WC 2J. 

The objects of our sample are presented in Table 1, 
which gives their PN G numbers from the Strasbourg
ESO catalogue (Acker et al. 1992) as well as their usual 
names. 

Several observing runs have been performed at the 
Observatorio Astronómico Nacional, San Pedro Mártir, 
B.C., México, with the 2.1-m telescope and the REOSC 
echelle spectrograph in the high resolution mode. The gen
eral characteristics of the spectrograph have been reported 
by Levine & Chakrabarty (1994). The spectral range cov
ered is wide enough to obtain the main diagnostic line 
ratios and the spectral resolution is always better than 
0.3 A per pixel. Table 1 shows the log of observations and 
describes the instrumental setup, the wavelength range 
and spectral resolution for each runo 

Bright spectrophotometric standard stars from the list 
by Hamuy et al. (1992) were observed in all the runs for 
flux calibration. A Th-Ar lamp was used for wavelength 
calibration in all the spectral ranges and a tungsten bulb 
was used for llat-fielding. Data reduction was performed 
using the lRAF2 reduction package. 

As Table 1 shows, for each PN, we have at least two 
consecutive observations in earo run, with exposure times 
allowing a good signal-to-noise in the weak lines. In addi
tion, for bright objects, short exposures were obtained in 
order to avoid saturation in the most intense lines. The 
exposure times vary from 2 to 15 min, depending on the 
object. A number of PNe were observed at various epochs. 
The slit position was always centered at the central star 
except for sorne extended objects where several positions 
were observed. In this paper, we only present data for the 
central position, unless otherwise stated (see Table 2). 

After extraction and calibration of the spectra, we 
found that the differences between spectra obtained in 
the same night , with the same slit dimensions, are smaller 
than 5% (under photometric conditions). Spectra from dif
ferent observing runs however show larger differences. We 
estimated the errors in the line intensities from the mea
sured signal-to-noise and the differences between the var
ious observing runs. 

2.1. Stellar data and classification 

The spectral types of [WC] central stars are taken from 
recent literature and are listed in Table 2 (with references 
indicated in the footnotes). For WELS for which no spec
tral type was available, we assigned a tentative type using 
criteria based on the classification scheme of [WCJ stars by 
van der Hucht et al. (1981),Méndez & Niemela (1982) and 
Hu & Bibo (1990). This scheme is based on the relative 
strength of tbe optical C IV 5805 and C III 5695 lines and 
the O v 5598, O VI 5290 and O VII 5670 lines. Crowther 

2 IRAF is distributed by NOAO, whieh is aperated by 
AURA, Ine., under cantract with the NSF. 

et al. (-1998) proposed a unified and more quantitative 
classification scheme of WC and WO stars, which is in
dependent of the C/O ratios in the star atmospheres but 
requires good signal-to-noise in the diagnostic lines. We 
considered the option of using this scheme for all our 01>
jects, but because of the high resolution of our spectra, 
which spreads the stellar features over many pixels, we 
were able to classify accurately oruy the stars brighter 
than about mv=16. In any case, for those objects for 
which several classifications are available, the proposed 
spectral types differ by one unit at mosto lt must be re
called that any spectral classification of [WC) stars orders 
the objects with respect to one parameter oruy, basically 
the ionization structure of the atmosphere. This ioniza. 
tion structure depends primarily on the temperature of 
the star, but other parameters such as the wind density 
do playa role. So, even in the Crowther et al. (1998) clas
sification scheme, two stars of different temperatures may 
have the same spectral type if they differ in the other wind 
properties. 

We also 'list in Table 2 the stellar visual magnitudes 
mv derived from the stellar continuum fluxes at 5480 A 
measured in our spectra (after subtracting the nebular 
continuum using the expressions given by Pottasch 1984). 
For stars brighter than mv = 15, the uncertainties in 
our measurements are about ±0.3 mag considering that 
a small fraction of the light could have escaped from the 
narrow slit. Fainter magnitudes have much larger uncer
tainties. For the bright stars, our values are in general in 
agreement with the stellar magnitudes reported in Acker 
et al. (1992). There are however sorne discrepancies larger 
than 0.5 mago For instance, in our data Cn 1-5 is fainter , 
NGC 6567 is brighter, NGC 6551 is brighter, K 2-16 is fain
ter, etc., which are possibly indicating that stars couId be 
variable. Our present data do not allow us to analyze the 
origin of the discrepancies or the possible stellar varia
tions. Better photometric data are required for such an 
analysis. 

2.2. Nebular data 

The observed calibrated fluxes were corrected for redden
ing according to the expression: 

log I(>.) / I(H,8) = log P(>') / F(H,8) + c(H¡3) x fA (1) 

where I(>') and P(>') are the dereddened and observed 
fluxes respectively, c(H,8) is the logarithmic reddening cor
rection at H,8, and fA is t he reddening law. We employed 
tbe reddening law by Seaton (1979). The value of c(H,8) 
was derived for each object from the Balmer decrement, 
by considering case B recombination theory (Hummer & 
Sto rey 1987). 

Dereddened intensities for the most important lines, 
relative to H,8, are listed in Table 2. The 5 objects already 
presented in Peña et al. (1998) are also listed in Table 2, 
where additional data not reported before were included. 

The intensities of the strong lines (observed flux 
larger than ~1O-14 erg cm- 2 s- 1) are generally 
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Table 1. Log of observations( 1) 

PNG Main Name Observing dates (exposure times in minutes) 

001.5-6.7 SwSt 1 970804(15,10,5) 
002.4+5.8 NGC 6369 950729(15,15),950731(15,15),960615(15,15,15) 
002.2-9.4 Cn 1-5 960617(15,15,15) 
003.1+2.9 Hb 4 960614(15,10,10,10,15) 
004.9+4.9 M 1-25 960617(15,15,15) 
006.8+4.1 M 3-1 5 960617(15, 15,15) 
009.4-5.0 NGC 6629 970804(10,15) 
010.8-1.8 NGC 6578 960614(15,15,15) 

011.9+4.2 M 1-32 960614(15,15,15) 
011.7-0.6 NGC 6567 970804( 10,10) 
012.2+4.9 PM 1-188 970803(15,15) 
017.9-4.8 M 3-30 960617(15,15) 
027.6+4.2 M 2-43 970617(15,15,15) 
029.2-5. NGC 6751 970803(15,15) 
048.7+1.9 He 2-429 991004(15,15) 
061.4-9.5 NGC6905 950729(15,15,15,15), 950731(15,15,15), 960614(15 ,15,10,10) 
064 .7+5.0 BD+30 3639 970804(10,5,2),991004(2,2,1.5) 
068.3-2.7 He 2-459 970803(15,15),991004(15,15) 
089.0+0.3 NGC 7026 950730(10,15,10,1) , 950731(15,15,15) , 981213(15,8) 
096.4+29.9 NGC 6543 950730(2,10,10,2). 950731(10,10,10), 960615(2,2,4,4) 
096.3+2.3 K 3-61 991004(15,15) 
100.6-5.4 1C 5217 991004(10,5) 
120.0+9.8 NGC 40 981212(15,15) 
130.2+1.3 IC 1747 950730(15),950731(15,5),981213(1,15) 
144.5+6.5 NGC 1501 981213(15,15) , 991004(15 ,15) 
146.7+7.6 M 4-18 981213(15,15) 
161.2-14.8 IC 2003 991004(10,10,7) 
189.1+ 19.8 NGC 2371-72 98 1214(15,15,15,15) 
243.3- 1.0 NGC 2452 (2) 98 1212(15,15) ,981213(15,15) 
278.8+4.9 PB 6 (2) 

278. 1-5.9 NGC 2867 (2) 

286.3+2.8 He 2- 55 (2) 

352.9+11.4 K 2-16 960614(15,15,15), 970803( 15,15) 
356.2-4.4 Cn 2-1 970804(15,15) 

(1) Set-up July 1995: 1024 x 1024 23¡.¡ CCD, 3600-6700 A, slit 4" x 13" , res. ~0.3 A. 
Set-up June 1996: 1024 x 1024 23¡.¡ CCD, 3500-6650 A, slit 4" x 13", res. ~0.3 A. 
Set-up Aug. 1997: 2048 x 2048 19¡.¡ CCD, 3360-7360 A, slit 4" x 13", res. ~0. 2 A. 
Set-up Dec. 1998: 2048 x 2048 19¡.¡ CCD, 3360-7360 A, slit 4" x 13", res. ~0.2 A. 
Set-up Oct. 1999: 2048 x 2048 19¡.¡ CCD, 3360-7360 A, slit 4" x 13", res. ~0.2 A. 
(2) Objects observed at CTIO 1994/12/30; see Peña et al. (1998) . 

accurate within 10%. Those with observed ftuxes in the 
range 1-5 10- 15 erg cm - 2 s - 1 are accurate within 20-
30%. The data marked with a colon have uncertainties 
larger than 50%. The line ratios that are used to derive 
electron temperatures and densities are explicitly Iisted at 
the bottom oC Table 2, together with their uncertainties. 

Table 2 also gives the values oC c(H,B) derived from 
our observations and the observed ftuxes in H,B. These H,B 
ftuxes are not oC photometric quality but are given as an 
indication oC the brightness oC the objects. We also Iist in 
Table 2 the nebular diameters, taken Crom the Strasbourg
ESO PN catalogue (Acker et al. 1992). 
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2.3. Plasma diagnostics 

The plasma diagnostics were performed from the emission 
line ratios in a standard way, using the same atomic data 
as Iisted in Stasitíska & Leitherer (1996). 

The wide wavelength range of our observations allowed 
us to determine the electron densities and electron tem
peratures from several line ratios. 

Electron densities were derived from [O n[ 3726/3729, 
[Sn[6717/6731 and [Arlv[4711/4740, electron tempera
tures from [O 111[4363/5007 and [N n[5755/6583. The den
sities used in the derivation of the electron temperatures 
were those deduced from [O n[3726/3729, when available, 
[S n[ 6717/6731 otherwise. At the densities encountered 
in our sample, only the IN nJ 5755/6583 temperature is 
dependent on the densities, and only to a small amount. 

The derived electron temperatures and densities are 
Iisted in Table 3, together with the error bars based on 
the uncertainties in the line ratios given in Table 2. 

lonic abundances were then obtained, using TeIOIll[ 
for the high ionization species and Te[N nJ (when avail
able) for the low ionization ones. AII the ionic abundances 
were computed using the electron densities derived from 
10nJ 3726/3729 (1Ie from [Sn[6717/6731 was used when 
the former was not available). The value of the density is 
not important for most of the ions we are interested in, 
except 0+ 

Elemental abundance ratios were computed from the 
ionic abundance ratios using the ionization correction fae
tors of Kingsburgh & Barlow (1994) (note that these ion
ization correction factors are in reasonable agreement with 
the modeling performed for the highly ionized objects 
studied in Peña et al. 1998). The abundance ratios He/H, ° /H, N/O and Ne/O are given at the bottom of Table 3. 
The error bars that are Iisted for 0, N and Ne only take 
into aecount the uncertainties propagated from the un
certainties in the physical conditions (electron tempera
ture and density). Uncertainties in the ionization correc
tion faetors are not included. It must be kept in mind 
that , in the case of low excitation objects, evidently for 
Sw St 1, BD+30 3639, He2-459, and NGC40, the helium 
abundances derived in such a way are merely lower Iim
its, since neutral helium is not taken into aecount. It is 
only with a detailed photoionization modeling that one 
could put stronger constraints on the helium abundance 
in these objects, an attempt which is outside the scope of 
this papel. 

3. Systematics of nebular properties 
in our WRPNe sample 

3.1. Oensity and temperature structure 

In this section, we compare the different density and tem
perature diagnostics, with the aim of looking for system
atic trends. PNe are ordered as a function of 0++ /0+, a 
parameter which provides an easy description of the "ex
citation" of the nebula and is available for most of the 

objects of our sample. The few exceptions are PM 1-188, 
He2-459, K3-61, NGC1501 and M4-18. 

Figure la shows the ratio nelsuJ/nelOuJ as a function 
of 0++ /0+. PNe with [WC} central stars are represented 
by filled circles, PNe around WELS are represented by 
open circles (as will be the case for aII our observational 
diagrams). Although the two determinations of neiS u] and 
ne]Oul are fairly similar, the diagram shows a tendency 
for ne]SIIJ/nelouJ to be larger than one for WRPNe of low 
excitation, and marginally equal to one for WRPNe of 
high excitation. This tendency is the same if we use the 
[S nJ collision strengths from Keenan et aL (1996) instead 
of those from Cai & Pradhan (1993) that were used here. 

In principie, one expects [S n[ Iines to be emitted in 
regions of lower ionization than [O nJ lines, and this is 
confirmed by photoionization models. One explanation of 
this trend could be that, for low excitation nehulae at 
least, which are probably ionization bounded, the density 
is increasing outwards, towards the ionization front. For 
density bounded nebulae (as is probably the case for many 
high excitation objects) , the emission in the [S n[ and [O n[ 
Iines is largely due to trace ions present in the 0++ zone, 
and the [S nJ and [O II[ densities are expected to be equaL 

Figure lb shows 1IeIA"V]/neIOU] as a function of 
0++ /0+ . In the nebulae where neIA"v] can be derived, 
i.e. in the high excitation ones only, this ratio is generally 
compatible with 1 and, statistically, indicates no tendency 
for a density gradient. 

It would be interesting to have a control sample of non
WRPNe observed with the same equipment to see whether 
ordinary PNe show a similar behavior. 

Figure lc shows the ratio Te[O mJ/Te[N II[ of the 
electron temperatures derived from the [O m[4363/5007 
and [N n[5755/6583 ratios respectively, as a function of 
0++ /0+ We note a tendency for Te[O mJ/Te[N IIJ to de
crease as the excitation increases, with values significantly 
lower than 1 at the high excitation end. 

Simple photoionization models at metallicities around 
half solar, typical of the objects of our sample (see 
next section), behave quite differentIy. TelO mJ/TelN II[ in
creases steadily with stellar effective temperature as soon 
as T. becomes larger than 50000 K, and exceeds one for 
T. > 100000 K. The reason why the electron temperature 
increases outwards at low T. is that the most energetic 
stellar photons are absorbed in the outer regions, and that 
the ions found there are less effective for the cooling. At 
high T. , the energy gains are larger, inducing a higher elec
tron temperature. Then, the ions in the outer zone become 
more effective for the cooling than the ions in the 0++ 
zone, resulting in a negative outward temperature gradi
ent in the nebula. In any case, the temperature gradient 
shown by the models is very mildo The Te[O IIIJ/TeIN nJ 
versus 0++/0+ plot will be investigated further , both 
theoretically and observationally. We plan to obtain obser
vations of a control sample of non- WRPNe with a similar 
equipment, to see if non-WR nebulae behave in a similar 
way (the publicly available data on large samples of PNe 
do not allow us to analyze this question with confidence, 
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shown. Symbols are the same as in Fig. 11 

because Te[O m[ and T.[N n[ are rarely available together 
and with good accuracy for the same object). Forthe mo
ment, one can speculate that the low T.[O mJ/T.[N ni we 
see in our WRPNe sample could be due to a strongly in
homogeneous structure (but tms doe" not seem supported 
by our measurements of the neIAnv)/n.IOII) ratio), or to 
additional heating by shocks or turbulence for example. 

3.2. Abundance ratios 

Regarding the O/H ratios in our sample of WRPNe, we 
find that they spread over almost a factor 10 with a mean 
value ~4 10-4 . Such a distribution is comparable to the 
distribution found for example in the sample of PNe stud
ied by Kingsburgh & Barlow (1994), wmch contains only 
about 10% of WRPNe. One reason for such a large range 
is simply that the objects are located at various galacto
centric distances, and that PNe are known to show an oxy
gen abundance gradient in the galaxy (Maciel & Kiippen 
1994). That there is no significant difference in the O/H 
distributions between our sample and that of Kingsburgh 
& Barlow (1994) probably reHects the fact that the spatial 
distributions of WRPNe and ordinary PNe in the Galaxy 
are similar, as indicated by the similar distribution of co
ordinates and proper motions (Acker et al. 1996). 

Diagrams relating abundance ratios in planetary nebu
lae are commonly used to cast sorne light on the nueleosyn
thesis and dredge-up processes in the progenitor stars (e.g. 
Henry 1990; Perinotto 1991; Groenewegen et al. 1995). 

Figure Id shows N/O as a function of O/H for our 
sample of WRPNe. A large spread in N/O is seen, with 
values in N/O ranging over more than a factor 10. Such 
a spread is commonly observed in general samples of PNe 
(e.g. Torres-Peimbert & Peimbert 1977; Kingsburgh & 
Bariow 1994; Leisy & Dennefeld 1996). It should be noted 
that N/O is derived from the [N nI6584/[0n13727 inten
sity ratio, and is strongly affected by errors in the Hux cal
ibration, in the dereddening procedure and in the adopted 
electron densities. Nevertheless, the spread is much larger 

than the uncertainties. Sorne objects eleariy show en
hanced nitrogen abundances, which indicates that sec
ondary rutrogen has been dredged-up to the surface in the 
central star progerutor. Others show quite modest N/O 
ratios. One interpretation is that the progerutors of [WCJ 
stars had quite different irutial masses, similarly to the 
progenitors of the central stars of ordinary PN, since the 
amount of dredged-up rutrogen in a post-AGB star de
pends on the progerutor's mass. However, reality could be 
more complex, as rutrogen yields depend also on the in
tensity of mass-Ioss on the AGB (Forestiru & Charbonnel 
1997; van den Hoek & Groenewegen 1997), and progeru
tors of [WCJ central stars might experience different mass
losses than progenitors of ordinary central stars. 

Figure le shows Ne/O as a function of O /H in our sam
pie of WRPNe. Compared to the N/O values, the Ne/O 
ones are much less scattered. Tms is also what is found in 
other samples of PNe (Henry 1990; Kingsburgh & Bariow 
1994; StasiÍlSka et al. 1998) and is taken as evidence that 
oxygen and neon abundances are not modified by nuele
osynthesis during the life of the progerutors. However, we 
note that two objects, whose neon abundances are mea
sured for the first time (M 1-25 and M 1-32) have NejO 
smaller by about a factor 10 than the rest of our WRPNe 
(both these objects have 0++ /0+ > 1, therefore one does 
not expect the ioruzation correction factor to introduce a 
sigllificanterror in the determination of NejO). Tms is 
remiruscent of the planetary nebula H 4-1 in the Galactic 
halo, which has an Ne/O ratio of 1.5 10-2 (Howard et al. 
1997), and for which there seems to be no explanation 
so faro Note that, apart from their unusual NejO ratio, 
M 1-25 and M 1-32 do not stand out particularly in any of 
the diagram in Fig. 1, except that M 1-32lies at the lower 
limit of expansion velocities (see Sect. 5 and Appendix). 

4. Is the proposed evolutionary [WC] sequence 
reflected in the nebular parameters? 

We now analyze the nebular parameters as a function of 
the spectral type of the nucleus (panels f through I in 
Fig. 1)3. 

Figure lf shows the electron density as a function of 
the [WCJ spectral type. In this figure , the electron density 
is derived from the [O ni ratio (except in 7 cases where this 
ratio was not available and the density was derived from 
the [S nI). One expects n.IOn) to be a better indicator of 
the overall nebular density than n.IS n), since S+ occupies a 
smaller volume than 0+ nelAnv) would probably be even 
better, but tms data is available only for a few objects. We 
find that the density decreases from late to early [WCI 
types. The slope is not as large as seen in the figure of 
Górny & Tylenda (2000), who used the n.ISn) densities, 
but the trend is elearly there. In our sample, we do not 

3 In panels f through 1, M 3-30, whose central star type is 
OV!, is represented with an abscissa of 1. en 2-1, whose central 
star type is undetermined, is not represented. 
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have many of the objects that, in the Górny & Tylenda coverage, nebular masses, and stellar wind densities prol>
(2000) compilation, have n"ISnl > 104 cm-a AIso, since ably explain the scatter. 
we use n.IOn! rather than neISn! , BO+30 3639 is plotted Figure 1h shows 0++ /0+ as a function of [WC] class. 
with a density smaller than 104 cm-3. Only a weak trend is presento Actually, one does not ex-

Acker et al. (1996) and G6rny & Tylenda (2000) in- pect a perfect correlation even between 0++ /0+ and stel
terpreted the decrease in electron density with decreas- lar effective temperature, since the stellar luminosity, the 
ing [WC] spectral type as evidence for an evolutionary nebular mass, its average density and its density structure 
sequence from late to early type [WC]. Of the four 01>- all affect the value of 0++ /0+ Therefore, the large dis
jects that G6rny & Tylenda (2000) found to lie below the persion 800n in 0++ /0+ at a given [WC] spectral type is 
sequence (800 the introduction), we have observations of not surprising. 
NG040, M4-18 and He2-459. In our measurements, we Figure li shows N/O as a function of [WC] class. One 
find for He 2-459 a much larger density than used by these can note the large scatter in N/O at a given [WC] spectral 
authors (17000 instead of 3600 cm-3) , therefore this 01>- type, reinforcing the suggestion that WRPNe have a range 
ject is well within the sequence (800 also Appendix). As in progenitor masses. 
for NGO 40 and M 4-18, they lie only marginally below the Figure 1j displays He/H as a function of [WC] class. 
sequence. As noted previously, the points with the lowest values of 

On the other hand, two objects of [WC llJ type, He/ H correspond to lower limits, since no account has 
K 2-16 and PM 1-188, which had no previous determina- been made for the presence of neutral helium to derive the 
tion of the density, are clearly well below the sequence. total helium abundance. Figure 1j shows that these points 
These are then candidates for being PNe with central stars . represent objects with the latest, and therefore coolest 
having experienced a late helium flash and returned to · [WCJ central stars, which are indeed expected to produce 
the AGB for a "born again" evolution. Alternatively, the a He+ zone less extended than the H+ zone. For inter
stars may have been evolving very slowly off. the AGB, mediate and early type [WC] spectral classes, the helium 
either because of their low mass, or because of a very long abundances are reliable and we find a larger scatter than 
transition time between the tip of the AGB and the be- expected from observational uncertainties (which are of 
ginning ofthe fast wind. Unfortunately, these objects are · about 10--20% for each object). The contribution of the 
of very low excitation, so that there is only litUe relevant helium-rich wind from the [WC] star to the mean He/H 
information in our spectra that could give sorne additional ratio observed in a nebula is expected to be rather small 
clues to their evolutionary status. PM 1-188 appears only if we adopt a typical mass-Ioss rate of 10-6 M0 yr- 1 and 
in panels f and I of Fig. 1. K 2-16 appears also in panels a lifetime of 10000 yr. Therefore, the observed scatter in 
a, d, h and i (as a limit in the first three of them), and He/H re8ects differences in the chemical composition of 
does not stand out particularly with respect to the other the star atmospheres while on the AGB, likely due to dif
nebulae of our sample. In principIe, it should be possible ferences in progenitors masses. 
to distinguish between a "born again" scenario and one Figure 1k shows Te[O mJ/T.[N IIJ as a function of [WC] 
of slow stellar evolution. In the first case, the ionization class. There is no clear trend in this figure, as compared 
stage of the nebula should be higher than the equilibrium with the trend seen in Fig. 1c. This seems to indicate that 
value corresponding to the effective temperature of the the behavior of Te[O mJ/T.[NIIJ has more to do with the 
central star , at least if the helium flash occurred recently nebular properties than with stellar properties or with an 
(about a few hundred years ago). The spectra of K 2-16 evolution scenario. 
and PM 1-188 do not seem to indicate that the nebular Interestingly, the WELS do not stand out with respect 
gas is presently recombining from a more ionized stage, to the WRPNe in none of the diagrams discussed so faro 
since no He 11 lines are observed, favoring the hypothesis 
of a very slow evolution of the central star. However, a 
more careful theoretical and observational study of these 
objects would be warranted. 

Note that, in Fig lf, PNe that are ionized by WELS 
have intermediate densities as compared to the WRPN 
sample. If, as suggested by Parthasarathy et al. (1998), 
WELS were the descendents of [WC] early stars, they 
should be surrounded by more diluted nebulae. The fact 
that WELS are inside the [WCJ sequence is intriguing. One 
explanation could be that [WC] and WELS are transient 
stages of the same stars. 

Figure 19 shows that the nebular He 11 4686 line is seen 
only for early type [WC] stars, with the He 11 4686/ H,8 
ratio tending to increase with decreasing spectral type. 
Qualitatively, this is expected, since spectral types are re
lated with stellar effective temperatures. Oifferences in slit 

5. The expansion velocities 

Velocity fields of planetary nebulae are an indicator of 
the genesis and the evolution of these objects (Mellema 
2000). Basing on data compiled from the literature, it has 
been shown by G6rny & Stasiñska (1995) that, on aver
age, WRPNe have larger expansion velocities than non
WR PNe. This was interpreted as possibly due to the ef
fect of a stronger stellar wind in the case of WRPNe. 

The high spectral resolution of our observations al
lowed us to study the emission line profiles in most objects 
of our sample. A detailed description of the velocity fields , 
based on the study of the profiles for lines of various ions , 
will be given elsewhere (Medina et al., in preparation). 
Here we use a simple estimate of the expansion velocity, 
vexp , derived from the H,8 profile, to see whether there 
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is a correlation between expansion velocity and speetral 
type of the central star. Indeed, usiilg expansion velocities 
compiled from the literature, Acker et al. (1996) found 
vexp to inerease with decreasing [WC] type. 

Deriving expansion velocities from line profiles is a no
toriously difficult issue. The results depend on the adopted 
method (as shown by Gesicki & Zijlstra 2000 using simple 
expanding photoionization models) and compiling expan
sion velocities from various sources may be misleading. 
Even observing all the objects with the same instrument 
and adopting the same procedure to derive the average 
expansion velocity, the result depends on the slit cover
age and on the geometry of the source. In our objects we 
have found very dilferent nebular line profiles. Several of 
them show split Iines indicating the existence of a well de
fined shell. For such objects, the expansion velocity was 
assumed to be given by haH the peak-to-peak distance 
in the H,B profile. In other cases, only one resolved line 
component (roughly Gaussian) was found. In sorne ob
jects, spatially resolved knots or condensations were seen. 
In all the cases of one component, the Iines profiles were 
spectrally resolved , showing a FWHM larger than the in
strumental resolution. The expansion velocity was then 
assumed to be given by the haH width at haH maximum 
(subtracting the instrumental width in quadrature). The 
expansion velocities derived in such a way for the objects 
of our sample are reported in Table 2, together with an 
indication of the shape of th~ line profile (split, Gaussian, 
complex). 

Figure 11 displays vexp as function of the [WC]-type. 
Objects with split lines are represented by the largest 
circles, objects with Gaussian profiles with the smallest 
circ1es. Complex profiles are indicated with intermediate 
circ1es. As in the preceding figures , filled circles are for 
true [WC], open circles are for WELS. 

From this figure, the trend of vexp increasing with 
decreasing [WC] type relies on four objects (out of 29) 
which have the highest expansion velocities (NGC 6905, 
NGC 6751 , NGC 1501 and NGC6369). These four objects 
show split line profiles. Their larger measured expansion 
velocities may simply reflect an observational bias. This 
is confirmed by Fig. 2, which plots vexp as a function of 
the apparent nebular diameter. It is clear, from this figure, 
that the type of line profile seen in our spectra depends on 
the fraction of the nebular image that is encompassed by 
the slit, and that the largest expansion velocities are found 
for the largest nebulae. From this, \Ve condude that there 
is no clear evidence of an increase in vexp with decreas
ing spectral type , contrary to what is reported by Acker 
et al. (1996). This weakens somehow the statement that 
most [WC] stars evolve from late to early types. Indeed, 
the naive expectation is that, in such a case, the strong 
winds from the star would produce an increase of the neb
ular expansion velocity with time. This, however, should 
be checked by detailed hydrodynamical models following 
the coupled stellar and nebular evolution on a sufficiently 
long timescale. 

Interestingly, WELS show lower values of vexp than 
bona fide WRPNe of similar angular size. Since the ex
pansion velocity of a nebula depends on its entire former 
history, this fact tends to contradict the suggestion made 
in the previous section that WELS and [WC] stars might 
be transient stages of the same objects. The nature of 
WELS is by no means elucidated. As mentioned aboye, 
WELS probably represent a mixed bago One obviously 
would need to observe a larger sample of these objects 
and to study simultaneously the stellar and nebular pro¡:r 
erties. 

6. Summary and prospects 

We have obtained high signal-to-noise high resolution 
spectra of a large sample of PNe with [WC] spectral type 
nuelei and a smaller sample of nebulae with weak emis
sion line central stars. The nebulae are ionized by stars 
spanning the whole range of [WC] types, from [WC 21 to 
[WC 111· These ample data, treated in a consistent way, 
enabled us to perform a significant statistical study of 
these objects. The main results are the following. 

Concerning the plasma properties of the nebulae, we 
found a signiflcant trend of the electron temperature ra". 
tio TelO ml!TelN III decreasing with increasing excitation 
of the object as measured by the 0++ jO+ ratio. At the 
high excitation end, Te IN III is larger than TelO mI by sev
eral thousands degrees. This is not expected from simple 
photoionization models of planetary nebulae, and might 
indicate the presence of additional heating mechanisrns in 
the outer zones (shocks or turbulence for example). Future 
observations of a control sample of non-WRPNe will en
able us to show whether such a behavior is also seen in 
non-WR nebulae, giving sorne clues as to whether this ad
ditional heating mechanism can be due to the elfect of the 
intense stellar winds from the central stars in the case of 
WRPNe. 

The observed large dispersion in the NjO ratios in 
WRPNe indicates that there is no preferential stellar mass 
for the Wolf-Rayet phenomenon to occur in the nucleus of 
a planetary nebula, confirming the finding by Górny & 
Stasiñska (1995). 

Two objects , though, M 1-25 and M 1-32, whose neon 
abundances have been measured for the first time, have a 
NejO ratio ofthe order of 0.03, i.e. about ten times smaller 
than found in other PNe. There is only one PN known with 
asimilarly low neon abundanee: H 4-1, in the Galactic halo 
(Howard et al. 1997). There is no explanation so far for 
such anomalous NejO ratios in planetary nebulae. 

Our data set enabled us to reexamine the relation 
between the nebular properties of the WRPNe and the 
spectral types of the central stars. It has been suggested 
that the IWc] sequence corresponds to an evolutionary 
sequence, from late to early type IWc]. Our plot of the 
electron density versus IWc] spectral type, obtained with 
a homogeneous data set, indicates that nebulae around 
IWc] early stars are more evolved than nebulae around 
IWc] late stars, seeming to confirm such a view. However, 
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two objects with extremely late [WC] central stars The object SMC-Ln 302 is excited by a [WC 8J nucleus 
(K 2-16 and PM 1-188) for which the electron densities and, similarly to the galactic [WC 8[ NGC 40, presents an 
have been determined for the first time, were shown to be electron density of about 1000 cm- 3. That is, an appar
of low density (well below 1000 cm-3). They may be sim- entIy evolved nebula around a rather cool [WC]. All the 
ilar in nature to He 2-99, which was not in our sample, but other Magellanic Clouds [WC] stars have spectral types 
was suggested by Acker et al. (1996) to be powered by a ranging from [WC 4J to [WC 7], and are surrounded by 
star having experienced a late-helium flash. Alternatively, dense nebulae (nelslll > 104 cm-3 ) . In the Galactic sam
the central stars of these low density nebulae may have pIe, only half of the [WC] stars are in the [WC 4J to [WC 7J 
evolved on much larger time scales than the rest of PN range (Tylenda et al. 1993; G6rny & Tylenda 2000) and 
nuclei , either due to their unusually small core mass or their [SuJ densities are mostIy lower than 104 cm-3 • 

to an exceptionally long transition time from the tip of Besides the striking ditIerence concerning [WC] spec
the AGB. Further observationaI and theoretical studies of tral type distributions and relations with nebular densi
these objects could enable one to distinguish between the ties, another noticeable ditIerence regards N/ O. For the 
various interpretations. objects in the Magellanic Clouds, the N/ O ratios are found 

Our high resolution data allowed us to estimate the between 0.1 and 0.2 (excepting SMC-N6 which presents 
expansion velocities for almost all the PNe from our sam- N/O about 0.65), while for the objects in our Galactic 
pIe. Contrary to the claim by Acker et al. (1996) , we do sample they occupy a wide range of values and are all 
not find evidence for an increase in vexp with decreasing above 0.2 (30% objects have N/O > 0.5). This otIset in the 
spectral type. This, then, casts sorne doubt on the hypoth- distribu'tion of N/ O ratios between the Magellanic Clouds 
esis that the [WC] stars evolve from late to early spectral' and the Milky Way WRPNe is sinrilar to the one found for 
type, since one would expect the expansion velocity to in- non WRPNe (see Fig. 1 by Stasinska et al. 1998), where 
crease with time. However, a proper determination 'of the only the luminous PNe must be considered, since the 
velocity fields in our planetary nebulae would require a WRPNe identified in the MC are allluminous). The fact 
more thorough analysis than performed here. Also, grids ·that the distribution of N/ O in MC WRPNe is extremely 
oC detailed hydrodynanrical modeIs similar to the ones by narrow could be an etIect oC small number statistics. In any 
Frank (1994) or Mellema (1994) but induding cases oC case, the low N/O observed in the known WRPNe of the 
massive stellar winds would be necessary to test under" ·MCs seerns·to indicate that the [WC] progenitors did not 
what conditions exactly one expects the expansion veloc- undergo the second dredge-up event (although they obvi
ities to increase with time. ously underwent a dredge-up phase that extracted large 

amounts oC CreshIy-made carbon up to the stellar surCace) 
Our sample indudes 6 objects with weak enrission implying that they possibly were not massive. This is at 

line central stars (WELS). It has been suggested by variance with the Cact that the progenitors of Galactic 
Parthasarathy et al. (1998) that such stars are the evolved WRPNe seem to have a large range of masses. Notoriously, 
counterparts of early-[WC] stars (this, of course, cannot the onIy known WRPN in the Magellanic Clouds with a 
hold Cor the 2 WELS of our sample that have been re- probably high mass progenitor is LMC-N66, whose central 
ported to present clear hydrogen features). Most oC our star exhibits a highly variable mass loss, developing (ap
WELS are of intermediate [\VC] types (when d assified fo1-
lowing criteria on intensity or equivalent width ratios of parently episodically) intense [WNJ-early features (Peña 

et al. 1994; Peña et al. 1997a). 
[WC] emission Iines). In general, we find that the nebulae 
ionized by WELS Collow the same tendencies as bona fide Jt seems dear that the ditIerences in metallicity be
WRPNe. However, they show systematicalJy lower expan- tween the Magellanic Clouds and the Milky Way are 
sion velocities than WRPNe oC sinrilar angular size (taking largely atIecting the [WRJ phenomenon in central stars 
into account the angular size is important Cor the compar- oC planetary nebulae. 
ison of the expansion velocities, as we have shown). If one 
assumes that expansion velocities should be larger in the 
case of stronger central star winds, then the natural con
clusion is that the WELS oC our sample were not bona fide 
[WC] stars in the pasto Such a conclusion is supported by 
the Cact that the densities in nebulae ionized by WELS 
are not particul"rly low. Obviously, a muro larger sam
pIe oC WELS should be investigated beCore one can draw 
meaningful conclusions about the status of WELS. 

Jt is interesting to compare the statistical properties 
oC WRPNe in our Galaxy with those in the Magellanic 
Clouds (MC). There are Cour well established [WC] in the 
LMC (N 110, N 133, N203 and MA 17) and two in the 
SMC (N 6 and Ln 302). This sample was studied in detail 
by Peña et al. (1997b). 

Appendix: Notes on individual objects 

K2-16 

K 2-16, ionized by a [WC I1J type star is a remarkable oh
ject . The central star is very bright with a visual magni
tude of about 13 mag (probably vari able). It was stud
ied in detail by Leuenhagen et al. (1996) who derived 
a temperature T. = 30000 K, a terminal wind velocity 
oC 300 km S-I, a mass loss rate oC 4.4 10- 7 M o yr- 1 

and a chemical composition (in mass Craction) 13H ::; 1%, 
13He = 45%, 13c = 50% and 130 = 5%. That is, the star 
is showing helium burning products in the atmosphere. 
According to these authors, the star is very similar to 
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other [WC 111 stars such as the nuc1ei of M 4-18, He 2-113 
and othel's, with a similar evolutionaÍ'y status. 

On the other hand, the nebula in K 2-16 is quite dif
ferent showing a very faint and extended shell with an 
angular diameter of about 20 arcsec. I t presents a much 
lower density than nebulae around most of [WCJ-Iate stars 
which are usually compact and very dense, and the shell 
shows a large expansion velocity. 

In our spectra from the central zone, the star dom
inates the emission and its numerous and intense lines 
are blended with the faint nebular lines, hiding them. 
Therefore we extracted the nebular spectrum from the 
zone immediately outside the stellar continuum. 

The oxygen abundance determined for this object is 
only a lower Iimit due to the faintness of [N ni 5755 for 
which onIy an upper limit is given. 

He 2-459 

This nebula, which has a [WC 81 central star , was one of 
those which were considered by Acker etal. (1996) as can
didates for the "born again" scenario, since its [8 nl .ratio 
indicated a density of 3 600 cm3, lower than in ·other neb
ulae surounding stars of similar [WCI type. Our ob;erva
tions from dilferent observing rilllS consistently indicate a 
[8 ni density of 17000 cma In this object, which is highly 
reddened, the [O ni ratio is not available. Interestingly, 
this object shows an extremely weak He 1 '>-5876 emission 
line (about 0.005 of H¡3). The nebula is also of very low 
excitation, with a [O 1111 .>-5007 intensity of 0.03 of H¡3. 
This is quite unexpected for a nebula excited by a [WC 81 
central star, for which Leuenhagen & Hamann (1998) have 
derived an elfective temperature of 77 000 K, from a stellar 
atmosphere analysis. The H 1, He 1 and He n Zanstra tem
peratures derived by these authors for their models of the 
star are 47000, 45000 and 16000 K respectively. Could it 
be that, because of the very large mass loss rate in this 
st ar (10 - 5 M 0 yr- I assuming log L/ L0 = 3.70, accord
ing to Leuenhagen & Hamann 1998) and the large helium 
abundance in the atmosphere, the radiation shortward of 
the 24.6 eV would be much more efficiently blocked that 
predicted? In any case, He 2-459 deserves a much more 
thorough theoretical and observational study. 

Ml-32andM3-15 

High velocity material has been detected in these oh
jects. In both cases the line profiles show a strong narrow 
component with an almost unresolved expansion veloc
ity lower than 20 km S-1 overimposed on faint blue and 
red wide wings. In the case of M 1-32, the wings extend 
to about ±lOO km s -I, while in M 3-15 the wings spread 
from -80 km S-I to +90 km S - l Only the HWHM of the 
narrow profiles have been used in Figs. 11 and 2. 

Another object where high velocity ejections have been 
detected is Hb4. López et al. (1996) found collimated out
flows, several arcsec away from the main body of this neh-

ula with radial velocities of ±l50 km S-l. According to 
these authors, the nebula presents an expansion velocity 
of 21.5 km S-I , which is identical (within uncertainties) 
to our value from the HWHM profile. 

The nature of the high velocity material in M 1-32 and 
M 3-15 could be dilferent, as the emission comes from an 
unresolved central zone. 8patially resolved observations 
are required to elucidate where this high velocity emission 
comes from, but a bipolar or multipolar ejection cannot 
be exc1uded. 
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Table 3 . physical Conditiona and Abundances 

name SwSt I NGC 6369 en I - S Hb • M 1-25 143 -1 5 NGC 6629 NGC 6578 " 1-32 NGC 6567 
PNO 001. 5-6.7 002.4+5.8 002.2-9. 4 003.1+2.9 004.9+'.9 006 . 8+4.1 009. 4-5 .0 010.8-1 .8 011 .9+4.2 011.7-0.6 

n[SII) 2.80E+05 3.22E+0) 41.70E+03 " .60E+03 1.04E+04 , 47E+03 2.27E+03 6 . 72E+03 •. 3:iI.::+03 
:2 . 33E+04 :2.64E+03 •. 10E+03 3 .66[+03 6.60E.03 2. 44E+03 1 . 117E+03 5 . 67E+03 3.4 tl E+03 
) .00E+05 3.95E+03 5 . 41E+03 5.90E+03 1 .98E+04 5.06[+03 2.71[+03 8 .09E+03 5 .54E+ 03 

n[OII) 8 .09E+03 1.73[+03 2.01E.03 1.62E+03 88E+03 6.3)E+03 1 .10E+03 8.83E+02 :2 .25E+03 4 .97E+03 
6 . 21E+03 1. 39[+03 1. 52E+0 3 1 . 03[+03 51E+03 2.44E.03 7.86E+02 6.60E+02 1.42E+03 3.05E+03 
1.09E+04 :2 • 13E+03 2.61E+03 2.40E+03 17&+03 2 . 94E+04 1.47E+03 1.13&+03 3 . 44[+03 8.60E+03 

n(ArIV) 5.22&+03 S . 86&+03 3.31E+03 4.12&+03 
3.82E+03 4.4 0&+03 2 .2 5E+03 3.67E+03 
6 .67E+03 7.37&+03 4 . 41&+03 5. 80E+03 

T (OIlI ) 1.06&+04 1 .01&+04 1 .09E+04 9.62E+03 7.97E+03 8.75[+03 8.38&+03 7 . 861+03 9.99&+03 9.49E+03 
1 .01&+0 4 9.91E+03 1.06E+04 9.28E+03 7.75E+03 8 . 39E+03 8 . 13E+03 7 .75E+03 9 .68&+03 9 . 35&+03 
1.10E+04 1 .03E+04 1.13&+04 9.95E+03 8 .18E+03 9 . 09&+03 8 . 62E+03 7 .98E+03 1.03&+04 9 . 63E+03 

T (NIl) 1.15&+04 1.20E+04 9 . 07E+03 1.17E+0 4 8.34E+03 . 1 . 18E+04 1. 42E+04 9 . 73E+03 9.38E+03 
1 .09E+ 04 1.14E+04 8 .72E+03 1 . 12E+0 4 8 .05E+03 9.02E+03 1.34E+04 9 .33 E+03 8.92&+03 
1.20E+04 1.26E+04 9.40E+03 1.22E+04 8.63E+03 1 .26&+04 1. 51E+04 1.01&+04 9.76E+0] 

0++ /0+ 3.11E-01 1. 57E+01 8 .28E-Ol 3.39E+01 4.36E+00 3.88&+01 1.35E+01 2.40E+02 1.21&+00 2.83E+01 
2.36E-01 1 .36E+Ol 7.10E-Ol 2.96E+01 3.17E+00 6.54&+00 1 .28E+01 2 .07E+02 1 .01E+00 1 . 83[+01 
3.81E-Ol 1. 79E+Ol 9.51E-01 3.83E+Ol 5.41E+00 6 . 39E+Ol 1.42E+Ol 2.74E+02 1.41E+OO 3 .72E+Ol 

He/H 3.99[- 02 1. HE-al 1.16E-01 1.38E-01 1.35E-01 1.40E-Ol 9 . 34E-02 1 .56&-01 1.26E-Ol 8 .79E-02 

O/ H 3 . 19E-05 4.71E-04 4.29E-04 5.28E-04 4.93E-04 5 .29E-04 4.16E-04 6.57E-04 2.15E-04 4 .24E-04 
2.72E- 05 4.4 5E-04 3.99E-04 4.71E-04 4 .52&- 04 4 .6lE-04 ).72E-04 6. 19E-04 2.01E-04 4.04E-04 
" .02E-05 S .01E-04 4.68E-04 5.99E-04 5.44[-04 6.74E-04 4.71E-04 6 . 99E-04 2.36E-04 4.46E-04 

N'/O 8 .03E-01 4 .72&-01 3.17E-0 1 1 .23E+00 8.HE-U1 5.97E-01 8.84E-02 6 .58E-01 1 .09E+00 1.93E-01 
6.63 E-01 4.39E- 01 2.94E-0 1 1. 11E+OO 6.46E-01 1.82E- 01 8.31E-02 6 .10E-01 9 . 49E-01 1.42E-01 
9.31E-01 5 . 04&-01 3.39E-01 1.34E+00 9.51E-01 8.72E-01 9 .34E-02 7.05E-01 1 .22E+00 2.36E-01 

Ne/O 2.03&-01 4.01E-01 1 .60E- Ol 3.43E-02 1 .24E- 01 1 .33E-01 1 .96E-01 3.71E-02 1.27E-01 
2.00E-01 3.94[-01 1. 56&-01 3. 36E-02 1.21E-0 1 1.30E-0 1 1 .94E-01 3.64E- 02 1.26E-01 
2.05E-01 4 . 1 0E-0 1 1.64E-01 3.52E-02 1.28E-01 1. 37E-01 1. 99E-01 ].19E-02 1.28E-01 

Tab1e 3 (continued) 

n_o PM 1 -188 H 3-30 M 2-43 NGC 6751 He 2-429 NOC 6905 80+30 3639 He 2-45 9 NGC 7026 NGC 6543 
PNO 012.2+4.9 017.9-4 .8 027.6+4 . 2 029.2-5 .9 0 48 . 7+1. 9 061. 4-9.5 064.7+5.0 068.3-2.7 089 .0+0.3 096.4+29.9 

n(SIl) 5 . 01E+01 5.24&+02 1.01E+04 2 . 73E+03 6.81E+03 1.53E+03 2.12E+04 1 . 74E+ 04 3 . 25E+03 5 .64&+03 
1.00E+01 4.00E+02 S .62E+03 2.10E+03 5.04&+03 1.29E+03 1.21E+04 1.02E+04 2.76&+03 4 .05E+03 
2.35E+0 2 6.59E+02 2. 52E+04 3.55E+03 9 .72E+03 1. 81E+03 6 . 14E+04 6.19E+04 3.83E+03 8 . 32[+03 

n(OII] 1.01E+ 03 7.3 9E+03 1 .06E+03 3.64E+03 4.51E+02 5.99E+03 2.55E+03 4 .42E+03 
8 .37E+02 4 .05E+03 8.82E+02 1. 78E+03 3.11E+02 3 . 83E+03 1.73E+03 3 .98[+03 
1 . 19E+01 1.63E+04 1 .25E+ 03 8. 03E+03 6 .01E+02 1.01E+04 3.70E+0 3 4.93[+03 

n(ArlV] 1.99E+03 1.77E+03 4 . 14[+03 5 .52E+03 
4 .91E+02 7.35E+02 3.04E+03 4.71E+03 
3.53[+03 2.82E+03 5 .27E+03 6 . 35E+03 

T(OIII) 1.03E+04 1.05E+04 1.12E+04 7.67 E+ 03 1.21&+04 1 .01E+04 9.16E+03 7.90E+03 
1.01E+04 1 .02E+04 1.08E+04 7 . 48E+03 1. 17E+04 9.61E+03 9 .00E+03 7.83E+03 
1.06E+04 1 .08E+04 1.15E+04 7.85E+03 1 .25E+04 1 .05E+04 9.31E+03 1 .98[+03 

T(NIl) 1.16E+04 1.17E+04 9.93&+03 9.49E+03 9.19E+03 2.00E+04 9 . 81E+03 1 .09[+04 
1 .10E+04 1 .04E+04 9.09&+ 03 8.92[+03 8 . 71E+03 1.2 0[+04 9.53E+03 1.05E+04 
1.21E+04 1.24E+04 1.07&+04 9 .99E+03 9 .57[+03 2.31[+04 1 .01[+04 1 . 12E+04 

0++ /0 + 2.72 E+ 01 1.43E+01 5.16&+00 3 .58E+00 5.86E+01 2.94&-02 1.47E+Ol 7. 54E+01 
2 . 34E+01 6.41E+ 00 3.73E+00 2 . 05E+00 5 .71E+01 1.85E-02 1.23E+01 ti . 16[+01 
3. 12E+01 2. 11E.+01 6.70&+00 '.81E+00 6.03E+01 3.92E-02 1.68E+01 8 .3 5E+01 

He / H 1. 71E-01 1.10E-01 1.28E-01 1.40[-01 1.10E-01 2.37E- 02 2.02E- 03 1. 24E-0 1 1. 16E-01 

OIK 2.82E-04 2.01E- 04 4.41E-04 8.21E-04 4.23E-04 7.02E-OS 1 . 61E-07 4 .67[-04 6 . 17E-04 
2.6lE-04 1. 84E-04 4.04E-04 7 .SSE-04 3.83[-04 5.25E-05 1. 24E-01 4 . 4lE-04 5.94E-04 
3.06E-04 2.27E- 04 4.86E-04 9.76&-04 4.73E-04 1.12E-04 6 .25E-07 4.96E-04 . 6 . 43 E-04 

NI O 6.85E-01 5 . 61E-01 4.19E-01 4.07E-(1l 4 . 07E-01 1 .25E+00 1 .01E+00 3.96[-01 
6.36E-01 3.22E-01 3.58E-01 2.73[-01 3.86E-01 9 .04E-01 8.90E-01 3 . 75 E-01 
7. 34[-0 1 7.50E-01 4.77E-01 5.09E-01 4.26E-0 1 1.54E+00 1.13E+ OO 4.17E-01 

Ne /O 2 .63E-01 2.26E-01 2 . 00E-01 2.72&-01 2.39E-01 3 .22E-01 2.14E-0 1 
2 . 59E-01 2.22E-01 1 .95E-01 2.68E-01 2.32E-01 3.19E-0 1 2.72E-Ol 
2.68E-01 2 . 31E-01 2.04E-01 2.78E-01 2.47E-01 3 .27E-01 2 . 77&-01 

oqL-__________________________________________________________________________________ __ 
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Tahle 3 (c:ontinuedl 

n .... K )-61 lC 5211 NO<: 40 lC 1747 NGC 1501 M 4-18 lC 2003 NGC 2371-72 NGC 2452 PB 6 
PNG 096.3+2.3 100 .6-5.4 120.0.9.8 130.2+1. 3 144.5+6.5 146.1+7 .6 161.2-14 . 8 189 .1+19 .8 243.3-1. o 278.8+ •. 9 

nISII) 1.69E+03 8 .85E+ 03 1.98[+03 2.38[+03 1.02E+03 6.35E+03 3.8U+03 1.19E+03 1.59[+03 2.69E.03 
1.41E+03 7 . 41E+03 1 .70[+03 1 . 65E+03 5.58E+02 5 .3 6E+03 ) .• OE+03 1 . 07[+03 1.43E+03 2.27E+03 
2.01E+03 1. 0 8E+ 04 2.29E+03 3 . 41E+03 1 . 64E+03 7.64E+03 4 .35E+03 1. 31[.03 1.77E+0 3 3.18E+03 

nl on ) 4.15E+03 1. 12E+03 3.23E+03 3.27E+03 2.99E+03 1.00E+03 1.57E+03 
2.91E+03 1.01E.03 1 .76E+03 2.71E+03 2 .27E+03 8.34E+02 1.02E+03 
6.02E+03 1.24E+03 5.89E+03 3.95E+03 3.91E+03 1.18E+03 2.26[+03 

n[ArIV) 4.08E+03 3 . 88E+03 1 . 64&+03 2.52E+03 9.34&+02 1.82E+02 
3.44E+03 2.66E+03 4 .03&+02 1.95E+03 1.00E+Ol 1 . 00E+Ol 
4.74E+03 5 . 14E+03 2.91E+03 3 .09E+03 1.91E+03 1.12E+03 

T[OI1I] 8.91E+03 1. 12E+04 1.00E+04 1. 12E+04 1.05E+04 1 .28E+04 1.27E+04 1.30E+04 1.48E+04 
8.66E+03 1. 09&+04 9.66E+03 1.09E+04 1.02&+04 1.25E+04 1. 23E+04 1.27E+04 1.45&+04 
9. 14E+03 1.15&+04 1.03E+04 1.14&+04 1.09&+04 1 . 31E+04 1.31E+04 1. 32E+04 1.51&+04 

T[N11) 1.44E+04 8.62&+03 1. 19E+04 8.63&+03 1.12E+04 9.41E+03 9.74E+03 1.13&+04 
1.38E+04 8 . 46&+03 1 . 08E+04 8.23E+03 1.06E+04 9.04E+03 9.54E+03 1 .11E+04 
1.51E+04 8.77E+03 1.29E+04 9.02&.03 1.17E+04 9.77E+03 9.95E+03 1. 16E+04 

0++/0+ 9.39E+01 6.42E-02 7.86E+01 2.14E+Ol 5.37E+00 6.01E+00 6.24E+00 
7.56E+01 5.91E-02 5 .60&+01 1.84&+01 4.6 2E+00 5 .33E+00 5.81E+00 
1.10&.02 7.05E-02 9.92E.01 2.45&+01 6.15&+00 6.68E+00 6.66&+00 

He / H 1.31E-01 1.15E-01 7 .11E-02 1 . 18E-Ol 1. OSE-a l 1 .13E- 0 1 1. 51[- 0 1 1.27E-Ol 1.75E-Ol 

O/ H 4 .73E-04 3.30E-04 2 . 84&-04 3 . 29E-04 4 .91E-04 1.44E-04 99&-04 7.91E-04 3.75E-04 3.89&-04 
4 . 29E-04 3 .01E-04 2.66&-04 3 .07E- 04 4 . 44E-04 1.17E-04 82E-04 7.36E-04 3.57f'-04 3 .73E-04 
S .27E-04 3.63E-04 3 .05E-04 3.55E-04 5 . 48E-04 1.82E-04 18E-04 8 .55E-04 3.94E-04 4. 08E-04 

N I O 7.67E-01 2.33E-Ol 1 . 15E+00 2.98E-Ol 2.61&-01 3 . 12E-Ol 6.01E-01 1.40E+00 
6.50&-01 2.25E-Ol 8 . 92E-Ol 2.71E-O l 2.31E-01 2.90&-01 5.53E-Ol 1.32&+00 
8.71E-01 2.42&-0 1 1 . 31E+00 3.23&-01 2.84E-Ol 3.33E-Ol 6.59E-Ol 1 .47E+00 

Ne/O 3.01E-01 1.98E-01 2.00E-01 2.02E-01 2.10E-01 1. 78E-01 2.25E-01 2 .6 8E-Ol 
2.95E-01 1.94E-01 1. 98E-01 1. 98E-Ol 2.08E-Ol 1. 76E-01 2.23E-Ol 2.65&-01 
3.07&-01 2.01&-01 2 .03E-01 2.06E-Ol 2.13E-01 1 .8 1E-01 2.27E-01 2.70E-Ol 

'rabIe 3 (endj 

n .... NOC 2867 He 2- 55 X 2-16 en 2-1 
PN G 218.1-5.9 286.3.2.8 352.9+11.4 356.2-4.4 

n(SIl) 2.66&+03 5 . 16E+02 5.04&+02 5 . 32E+03 
2.39&+03 4.50&+02 3.00E+02 4 .39&+03 
2 .97E+03 5.85&+02 7.31E+02 6.54& .. 03 

n IOIl ) 1. 03 E+ 02 2.24E+03 
2.91E+01 1.33&"03 
1.81E+02 3.61E+03 

n lArl V] 2.60E.03 3.53&·03 
1.48E+03 2.27&.03 
3.75&+03 4 .82&+03 

T[OIIl) 1 . 17&+04 1 .22E+04 9 .70E .. 03 
9.45E+ 0 3 1.20&+04 9.40&+03 
1.37E+04 1.25E+04 9.99E .. 03 

T[NIl) 1 .12&+04 1.38E+04 1.17E+04 1.06& .. 04 
1 . 10E .. 04 1.34E+04 1.17E+04 1 . 04&+04 
1.15E+04 1.42E+04 1. 18E .. 04 1. 08E+04 

0 .... /0+ 1.15E+01 4.95E+Ol 4.45E-01 7.42E .. Ol 
8 .30E+00 4 . 63E+01 4 . 3 6E-Ol 6.04E .. 01 
2.00E+01 5.27E+Ol 4.54E-Ol 8 .68E+Ol 

He/H 1. 12E-01 1 . 48E- 0 1 1 .05E-01 

O/H 4 . 12E-04 4.24E- P4 1.89E-05 S.57E-0 4 
2.78E-04 4.03E-04 1.77E-05 S .O tE-0 4 
8 .04E-04 4.48E-04 8.02E-05 6 .2 3E-0 4 

NIO 2.67E-01 3.50E-Ol 4 . 86E-01 7.77E-Ol 
2.58E-Ol 3.38E-01 4 .77E-Ol 6.64&-01 
2.76E-01 3.62&"-01 4 .96E-O l 8.78E-OI 

Ne/O 2.12E-01 2.71E-01 1 . HE-O l 
1.96E-Ol 2.68E-01 1.32E-01 
2.43E-Ol 2.73E-01 1. 37E-Ol 
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Abstracl 
High resolution speclroscopic data of a sample of 24 planetary nebulae witlt WR-Iype nuelei (WRPNe) and 9 nebulae around 
weak emission line SIArs (WELS) are analyzed. TIte data are used to deteIlllÍne tite expansion velocity in different ions of tite 
gaseous component in each object. A sample of 14 ordinary planetary nebulae (pNe) were also observed to use tltem as a 
control sample. Expansion velocities were oblAined for tite whole sample and we also measured tite line widths at tite base of 
lines, searching for evidence of turbulence aud/or perturbations to tite velocily lield (high velocity material). Our data c1early 
demonslrate tltat WRPNe have larger expansion velocities and possibly more turbulence titan planetary nebulae around WELS 
(WLPNe) and ordinary objects. In addition, WRPNe shows in average more evidence of perturbations to tite veJocily lield 
since early epochs. Many young WRPNe present very Iarge expansion velucities. In all cases (WRPNe, WLPNe and PNe) , a 
eleor tendency of larga velocities in tite external nebular zones is found. In addition, all tite objects show expansion velocities 
increasing witil age: V up average is Iarger for low-density highly-ionized nebulae. Also V"p average is Iarger for nebulae 
showing higher stellar temperatures. Nevertheless this efrect of age is more noticeable for evolved WRPNe, showing tilat tite 
mechanical energy of [WC] wind might has heen acceJerating tile nebula for a long time. A similar relationship was found 
hetween tile nebular expansion velocities and tile terminal velocities of tile [WC] wind. 

Key words. stars: circumstellar maner - stars: AGB and post-AGB - lSM: kinematics and dynarnics - planetary nebulae: 
general 

1. Introduction 

Among galactic planetary nebulae wilh known central stars, 
less lhan 15% of lhe sample have nuclei presenting Wolf -Rayet 
features . Al! lhese stars have been classified as belonging to lhe 
[WC] spectral type, showing almost pure hehum and carbon in 
lheir atmospheres (e.g. 1Ylenda et al. 1993; Hamann 1997). 

Many recent studies have been devoted to lhese planetary 
nebulae (hereinafter WRPNe) and their central stars wilh in
teresting new results. G6rny & Stasiñska (1995) found that lhe 
physical properties and chemical abundances of WRPNe were 
not different from lhose of non-WR PNe, except for higher ex
pansion velocities. Since lhen, Peña et al. (2001) reported an 
unexpected behavior of lhe [O rol/[N nl electron temperature 
ratios for WRPNe which does not seems to be present in non
WR PNe. In addition, G6rny et al. (2001) have found lhat in an 
infrared diagram (H - K) vs. (J - H), WRPNe spread over a 

Send offprinl "'quests lo: S. Medina 
* Based Ilpon data collected at Observatorio Astronómico Nacional, 

San Pedro Mártir, B .C., México 

larger zone lhan non-WR PNe which is probably more reflect
ing differences in dust and stellar properties than differences in 
nebular characteristics. And recently, Acker et al. (2002) have 
concluded lhat WRPNe show higher turbulent velocities, but 
similar expansion velocities lhat normal PNe. 

For lhe central stars, several scenarios to produce such 
H-deficient low-mass stars have been proposed (e.g. Blticker 
2001; Herwig 2001). In addition, G6rny & Tylenda (2000) 
and De Marco (2002) have provided further observational 
and lheoretical arguments for lhe existence of the evolution
ary sequence: [WC)-late -> [WC)-early stars, ending wilh lhe 
PO 1159 type stars, proposed by Acker et al. (1996) and 
Hamann (1997), among olhers . However, this proposition is 
still debated. 

Parthasaralhyet al. (1998) have claimed that "weak emis
sion hne stars" (WELS), as defined by 1Ylenda et al. (1993), 
are an intermediate stage between [WC) and PO 1159 stars. 
However, Peña et al. (2001) have argued lhat PNe around 
WELS are more similar to non-WR PNe lhan to WRPNe and 
consider doubtful Parlhasaralhy et al. proposition. 



abc observal!ons 01 WRPNe, to galher a homogeneous hlgh
resolution spectroscopic data set for studying the nature and 
evolutionary status of WRPNe. From lhese data, Peña et al. 
(1998 , Paper 1) presented detailed photoionization models for 
a sarnple of very high excitation nebulae, ionized by [WC 2-3] 
central stars. Peña et al. (2001, Paper 11) reported line intensi
ties, physical condilions and chemical composition for 34 PNe 
wilh nuclei of aH [WC] spectraltypes, including a few WELS. 

In this work, our high resolution data are employed to an
alyze lhe kinernatical behavior of 24 WRPNe of our sample 
wilh lhe purpose of studying the effects of the massive [WC] 
wind on lhe nebular shell. We analyze lhe different kinemat
ical phenomena affecting lhe nebular profiles: Expansion ve
locities, turbulence and high velocity material. In particular we 
address lhe problem if WRPNe present higher expansion veloc
ities aml/or turbulence compare wilh non-WR PNe. To perform 
our analysis we have included a sample of 14 ordinary plane
tary nebulae (non-WR neilher WELS nucleus) which are use
fui as a control sample to confirm lhat any special trend found 
for WRPNe is not an instrumental effecl. Nine planetary neb
ulae ionized by a central star of the WELS-type (hereinafter 
WLPNe) have been considered also in lhe analysis. 

In Section 2, lhe observations and data reduction are de
scribed. The line profiles are discussed in Section 3. The ex
pansion velocities derived for lhe sample are presented and 
analyzed in Section 4, where a brief discussion regarding tur
bulence can be found. In Section 5, lhe line profiles are ana
lyzed searching for lhe highest velocity material . The kinemat
ical analysis of selected nebular lines is presented in Section 6. 
Finally, our main conclusions are sumrnarized in Section 7. An 
Appendix has been included where we present sorne interesting 
objects . 

2. Observations and data reduction 

All observational data were systematically galhered with 
lhe 2.1-m telescope (f/7.5) at lhe Observatorio Astronómico 
Nacional , San Pedro Mártir, B.C., México on 1995 July 
29-31, 1996 June 14-17, 1997 August 3-4, 1998 December 
11-14, 1999 October 4-7, and 2000 November 1-3. High
resolution spectra were always obtained using lhe REOSC 
Echelle Spectrograph plus lhe University College London cam
era, whose general characteristics have been reponed by Levine 
& Chakrabarty (1993). TWo different CCO detectors were em
ployed: for observing runs on 1995 and 1996 we used a CCO 
Tektronix of 1024x 1024 (23I'm) pixels, providing an average 
spectral resolution of 0.3 Á and an instrumental widlh of 18 
krrVs wilh a 1501' slit widlh, and since 1997 and on, we used 
a CCO Thomson of 2048x2048 (14I'm) pixels, giving a reso
lution of 0.2 Á and 14 km S-I of FWHM (instrumental width) 
wilh a 150mum slit widlh. The instrumental widlhs were mea
sured using lhe comparison lamp spectra. 

The description of lhe observations for most ofWRPNe and 
WLPNE presented here, was given in Paper 11, where a detailed 
list of objects, observing dates, exposure times and instrumen
tal set-up were given. In Table 1 we presentthe log of observa-

ordmary PNe). 
Atleast two consecutive observations were taken for each 

object in each runo Different exposure times (from 2 to 15 min
utes) were used to obtain a good SIN for lhe weak lines wilh
out saturating lhe most intense ones. The spectrograph slit was 
always E-W oriented and placed at lhe central star position, 
although, extended objects allowed us to move lhe slit in dif
ferent position throughout lhe nebula. In the present work, lhe 
reported data are only lhose from lhe star centered slit position. 

A Th-Ar lamp was used for wavelenglh calibration in allthe 
spectral ranges and a tungsten bulb was used for fiat fielding. 
Standard stars from lhe list by Hamuy et al. (1992) were ob
served each night for fiux calibration. Data reduction was per
formed using lhe package JRAFI and includes standard bias
subtraction and fiat-field correction for all spectra. 

In Table 2, we present all lhe objects in lhe sample for 
which a kinematical analysis has been performed. Sorne neb
ular characteristics as electron temperatures from [O m]lines, 
densities from [S n]lines and ionic abundance ratios obtained 
from our spectra are also given. The data for WRPNe and sorne 
WLPNe were taken from Papers 1 and II. For lhe olher objects 
the nebular characteristics were derived by using lhe same pro
cedures as reponed in lhose papers. In addition, in Table 2 we 
present lhe stellar classification, stellar.temperature and wind 
pararneters, taken from lhe literature. All lhese data will be 
used in the interpretation of lhe kinernatical data. 

3. Une profiles 

Wilh lhe high spectral resolution of our data, we have obtained 
well resolved line profiles for all lhe sample, except for a couple 
of objects showing FWHM of lines lower lhan our instrumen
tal resolution. Therefore we have an extense data set including 
different kind of objects, obtained in a consistent way which 
allows us to perform a reliable comparative analysis. 

A nebular line profile depends on several internal processes 
such as lhe nebular morphology, lhe thermal, density and ion
ization structures, turbulence, expansion velocity field, etc. In 
addition, lhe observed profile depends also upon lhe spectral 
resolution and lhe slit dirnension: in most of lhe cases where 
lhe nebula is well extended and lhe slit just CQvers lhe central 
portion, a double peak profile is obtained. On the olher hand, 
when lhe slit includes lhe entire nebula, or we are dealing wilh 
a filled nebula (as could be lhe case of very young nebulae) 
a single profile is usually observed. This fact was lhoroughly 
explained in Paper 11 (see its Figure 2). In our sample, rnany 
nebulae do not present well defined regular shell , or they have 
knots at different velocities, showing lhen complex profiles. 

A detailed kinematical model, including lhe density, ion
ization and lherma! structures of lhe nebula, would be required 
to deconvolve lhe effect of each contribution to lhe line pro
file. Such a procedure has been developed by, e.g., Gesicki & 
Acker (1996), Gesicki et al. (1996), among olhers. The main 
weaknesses of such a procedure are lhatthe results are strongly 

1 tRAF is distributed by NOAO, whieh is operated by AURA, Ine. 
under contraet witll tIle NSF. 



PNG Usual name Obs. date 
(d/rn/y) 

013 .7 - 10.6 YC 2-32 02/11/00 
037.7 - 34.5 NGC7009 01/11/00 
084.9 - 03.4 NGC7027 02111/00 
103.7 + 00.4 M 2-52 02/11/00 
104.4 - 01.6 M2-53 01/11/00 

02/11/00 
118.0- 08.6 Vy 1-1 02/11/00 
130.3 - 11.7 M 1-1 01/11100 

02/11/00 
133.1 - 08.6 M 1-2 01/11/00 

02/11/00 
147.4 - 02.3 M 1-4 03/11/00 
159.0 - 15.1 IC 35 1 11/12/98 
166.1 + 10.4 IC2149 13/12/98 
194.2 +02.5 J 900 02/11/00 
196.6 - 10.9 NGC2022 02/11/00 
215.2 - 24.2 IC418 12/12/98 

13/12/98 
221.3 - 12.3 IC 2165 03/11/00 
243.8 - 37.1 PRTMl 12/12/98 

13/12/98 
14/12/98 

294.1 + 43.6 NGC4361 04/10/99 

(1) Observing descriptions: 
2048 X 2048, 14 x 14}Jm' pixel CCD detector 
Slit dimensions: 4" x 13", oriented E-W 
Wavelength range 3360 - 7360 Á, res. - 0.2 Á 

model dependant, the derived model is not wüque, and it is very 
mueh time eonsuming. Therefore we will proceed in a different 
way for our analysis. 

The line profiles obtained for our objeets fall rnainly 
into five different eategories: a) single Gaussian-type profiles 
(whieh are usually found for spherieally symmetrie nebulae the 
prototype being M 4-18 whose profile is shown in Figure l a), 
b) single asyrrunetrical profiles (usually produeed by inhomo
geneous nebulae, see Figure l b), e) single profiles with high 
velocity extensions (faint extended wings or "shoulders" indi
eating high velocity gas as shown in Figure l e), d) eomplex 
profiles sho\ving several components which usually correspond 
to knotty nebulae as the one presented in Figure 1 d, and e) dou
ble peak profiles found mainly in extended shells. 

Objects with double peak profiles are listed in Table 3 and 
objects with single regular (not asyrnmetrical) profiles are pre
sented in Table 4. For the other objects, the type of line profile 
is indicated in the last colurm of Table 5. 

For the kinematical analysis, the profiles of H,B, He 1 ,t5876, 
He 11 ,t4686, [O n] ,t3729, [O m] ,t5007 and [N D] ,t6584 emis
sion lines were measured for most of the objeets. The purpose 
for seleeting these lines was to study possible kinernatical dif
ferenees between lines arising from ions located in different re
gions of the nebula, at different distances from the central star. 
For instanee, while the H,B line is rnapping the whole nebula, 
the He n ,t4686 line gives information about the inner region, 

reglons. 

4. Expansion velocities 

Expansion velocities were derived as it is usual in the litera
ture, from the peak-to-peak separation of lines for the objects 
with double peak lines. In addition, considering that from dy
namical models Gesicki & Zijlstra (2000) have found that half 
the FWHM is a good approximation for Vexp when the two 
eomponents of lines are not resolved, the FWHM of lines was 
measured for objects showing single lines with no asyrrunetries 
nor cornplex profiles. Objeets with high velocity wings or very 
asymmetrical profiles, for which is very difficult to define the 
expansion velocity, were excluded. 

4.1. Objects with split profiles 

1\velve objects of our sample (six WRPNe, two WLPN, and 
four ordinary PNe) present split profiles. 2Vexp values, mea
sured as the peak-to-peak separation of the red and blue com
ponents, for [O DI] ,t5007, H,B, [N n] ,t6583, and He n ,t4686 
lines are presented in Table 3. 

The hne widths (FWHM) for each component of H,B, tl VI 
and tl V2 , are also listed. The instrumental and thermal widths 
have been subtraeted from each line by assuming that they add 
in quadrature. The instrumental width has been measured from 
the comparison lamp lines. The thermal contribution to veloc
ity, for any ion can be expressed as V,h = 21.4 Y'f'JA, where Te 
is the electron temperature and A is the atomic mass, therefore 
for H,B, the thermal width is: V,h = 2 1.4...¡r; while for [O m] 
it is V,h = 5.35...¡r;, etc. The electron temperature employed 
for each object has been listed in Table 2 . The individualline 
widths in Table 3 are therefore indicating turbulence or high 
yelocity components. 

Table 3 shows that, for a given object, the expansion veloc
ities from different ions are, in general, very similar, although 
sorne objects (mostly non-WR PNe) have larger Vexp ([N n)) 
than Vexp([O m)) or Vexp(H,8), which is indicating that the ex
pansion velocity increases with the distance to the central star. 
This fact , predicted by hydrodynamical models as due to ac
eeleration of the external nebular material, was already noticed 
by Wilson (1950) for his sample of PNe. Nevertheless there 
are sorne objects where the opposite oceurs: High ionization 
species present higher Vup. 

Our 2 Vexp values are equal, within uncertainties with those 
from the catalogue by Weinberger (1989), which have been in
cluded in eolurnn 7 of Table 3. 

Recently, Aeker et al . (2002), based upon modeling the ve
locity field of several nebulae, have eoncluded that the expan
sion velocities in WRPNe and non-WR PNe are similar but 
WRPNe are mueh more turbulent than WLPNe and ordinary 
PNe. In addition, their models would indieate that ordinary PNe 
present aeceleration in the outer nebular zones, while WRPNe 
do no!. In Table 3 we have included the expansion velocities 
found by Aeker et al. (2002) for the few objects in cornmon; 
their 2Vup values and ours coincide, exeept for the faint and 
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extended WRPN K2-16 for which Acker et al. give two mod
els. 

In the sample presented in Table 3. we found that WRPNe 
have 2Vap values (as measured from [O m]hnes) ranging from 
47 to 87 kms-l with an average of 71.7 km S-l, while WLPNe 
and ordinary PNe show 2Vexp from 34 to 52 km sol with an 
average of 42.8 km S-l. Therefore, definitely, WRPNe have, in 
average, larger expansion velocities than WLPNe and ordinary 
PNe. Also a systematic trend of higher V"p with earlier [WC] 
type seerns to be present, although due to the small number of 
objects in this sample, this can not be considered as a conclu
sive result. 

In addition to higher Vup, WRPNe seerns a1so to show 
larger line widths. This is particularly true for WRPNe 
with early [WC] stars such as NGC 6905, NGC 6369 and 
NGC 1501. However our sample is very hmited and we do not 
consider this result as conclusive. 

There are a couple of ordinary PNe in Table 3, show
ing very large expansion velocities and wide hnes . They are 
PRMT 1 and NGC 4361, considered both halo PNe, and be
ing both extremely optically-thin nebulae (the low ionization 
species, 0+ and N+, are not detected in these nebulae, see 
Peña et al . 1990 and Torres-Peimbert et al. 1990). Therefore, 
in these thin objects the fast post-AGB stellar winds seem 



shell. Vazquez et al. (lYYY) have reported hlgh veloclly mate
rial and a complex kinernaúcs in NGC 4361 . 

In conclusion, WRPNe wilh split pro/i1es are showing 
higher expansion and more turbulence than WLPNe and or
dinary PNe. 

4.2. Objects with single profiles 

The FWHM of [O ID] J5007, H,B, [N n] J6583 and He n J4686 
were rneasured for a11 Ihe objects showing single synunetrical 
pro/i1es. Instrumental and Ihermal widths were sublracted as in
dicated in Sec!. 4.1. The results are presented in Table 4 where 
we have included 2Vexp values for [O m] from Ihe compilation 
by Weinberger (1989) or from more recent Iiterature (colurnn 
7) and Ihe values reported by Acker et al. (2002) from Iheir dy
namical models (colurnn 8). Allhough it is difficult to compare 
kinernatical data measured by different aulhors wilh different 
procedures, we found Ihat more Ihan 60% of our values coin
cide wilhin a factor of 1.2 wilh Ihose from Ihe Iiterature. For 
M 1-32, PM 1-188, He 2-459, K 1-61, and YC 2-32, theexpan
sion velocities are given for Ihe first úme. 

¿From our data, it is found Ihat Ihe FWHM averages of Ihe 
14 WRPNe in Table 4 are 41 , 43 and 46 km S-I , for [O m], H,B 
and [N n] respectively (lhe unusual nebula BD+3003639 has 
been excluded from Ihe average, see the Appendix). The corre
sponding averages for non-WR PNe are: 35, 34 and 40 km S-l. 
That is, Ihe averages forWRPNe are 15% larger than Ihe corre
spondíng averages for non-WR PNe. Therefore WRPNe have 
wider lines. In this case we cannot disentangle expansion veloc
ities from ttJrbulence or olher effects, but Ihe result is consistent 
wilh Ihe results found in Ihe previous secúon of higher expan
sion velocities and probably higher turbulence in WRPNe Ihan 
.in non-WR PNe. 

Interestingly, Ihe FWHM average for [N n] is 5 km S-I 
larger Ihan Ihe corresponding values for [O m] and H,B, regard
less the nebular type (WRPNe ornon-WR PNe) confirming that 
Ihere seerns to be acceleration of Ihe external she11s in a1l kind 
ofnebulae. 

As menúoned in Section 3, Ihe slit size plays an impor
tant role in deriving Vexp whelher it covers Ihe nebula entirely 
or no!. On trying to determine Ihe effects of this observational 
bias on our sample, in Figure 2 we have reproduced Ihe Fig. 
2 from Paper I1 for our sample objects, featuring Vexp from 
H,B as a function of Ihe apparent nebular diameter. The angular 
size values were taken from Acker et al. (1992). Having now a 
larger sample Ihan Ihe one in Paper" -including more WRPNe 
and WLPNe and a conlrol sample of ordinary PNe- we con
firrn Ihat the type of line profile seen in our speclra depends 
upon Ihe fraction of Ihe nebular irnage Ihat is encompassed by 
Ihe slit (larger nebulae show split pro/i1es) . Also, it is worth to 
notice Ihat at any given angular size, WRPNe show larger Vexp 

values Ihan the non-WR objects. 

5. Une widths at the base of lines 

Considering Ihat an important fraction of PNe shows kinemat
ical features Iike ansae, BRETS, FLIERS, jets, high veloc-

lar, multtpolar or asynunetncaJ eJecttons 01 lIJe cenlral star, It 
seerns Iikely to expect sorne addiúonal perturbations in Ihe ve
locity field of WRPNe as compared wilh non-WR PNe, caused 
by Ihe massive [WC] wind. For instance, Ihe hydrodynamical 
computations of Garcfa-Segura & McLow (1995) have shown 
that the expansion of a hot bubble pushed by a WR wind results 
in a filamentary broken she11 wilh probably large turbulence. 

Therefore, in order to perform a comparative kinematical 
analysis of a11 our sample, which includes all Ihese effects, we 
have decided to consider Ihe nebular gas showing Ihe highest 
velocity relative to Ihe cenlral star. 11l.is can only be measured 
at Ihe base of the line profiles (half Ihe full widlh at zero inten
sity). To avoid any noise disturbance due to Ihe low signal at 
lhe base of Ihe lines, we have measured such a velocity as Ihe 
half widlh of Ihe line profiJe at one tenlh maximum intensity 
(hereinafter VIO), after sublracting Ihe instrumental and Iher
mal widlhs as described in section 3.1. A similar treairnent was 
previouslyused by Dopila et al. (1985) to determine Ihe expan
sion velocities of a sample of planetary nebulae in Ihe SMC. 

The validity of our analysis is based upon a syslernatic 
lreairnent of a11 Ihe observed data, Iherefore VIO was a1so taken 
in Ihose cases where a single Gaussian was adequateJy repro
ducing Ihe shape of the emission .line or when Ihe line pro
file showed a double peak component(objects in Tables 3 
and 4). In Ihe lalter case, half Ihe f\i11 width al 1/ 10 intensity 
of each component was added to the peak-to-peak separation. 
Quantilatively, we computed VIO in ·km S-I, as fo11ows: 
• For a single Gaussian profile, 

VIO = 0.9 11 FWHM km S-l. 
• For double peak profiles (two Gaussians): 

VIO = Vexp + 0.455 [6 V(I) + 6V(i)], 
where6 V(I) and6V(2) are theFWHM (inkms-I) oflhecom
ponents and Vexp is Ihe value derived in Sect. 3.1. 
• For single not-Gaussian, wing-extended, or complex profiles, 
VIO was measured directly from Ihe line profiles. 

VIO derived in such a way includes not only Ihe expansion 
velocity field of Ihe shell, but also Ihe turbulence of Ihe gas and 
high velocity components if they exis!. The values are listed in 
Table 5. Uncertainties are about 5 km S-I and larger if marked 
wilh a colon. In Ihe last colurnn of Table 5 we describe Ihe line 
profiles: ~ for single, Q for double, E for complex, h for high ve
locity components. The speclral type of the [WC] cenlral stars 
or an indication if Ihe star is a WELS or a "normal" central star 
can be found in colurnn 2. 

Sorne objects in our sample with particularly interesting 
profiles or kinematics are discussed in more detail in Ihe 
Appendix. 

6. Kinematical analysis 

In previous works, several aulhors have searched for correla
tions among Ihe nebular velocity field and the nebular and stel
lar parameters. The reported results are not a1ways consisten!. 
For instance, Sabbadin (1984) and olhers have reported a cor
relation between Ihe nebuJar radius and Vexp , which has been 
interpreted as changes in Vexp as a consequence of nebular evo
lution. Recenúy Gesicki & Zijlslra (2000) have not found such 



dlstances. Also, as srud belore, acceleratlOn 01 !he external neb
ular shells (appearing as higher expansion velocities for low 
ionization species (N+, 0+) than for 0++) seerns to be a well 
established fae!. But Aeker et al. (2002) have not found evi
dence of sueh an acceleration for WRPNe. 

From Table 5, it is shown that VIO for WRPNe are in 
average 21 to 23% larger than the values for non-WR PNe. 
Therefore, the differenees already found for the expansion 
velocities are enhanced when using VIO, demonstrating that 
WRPNe present not only larger V<xp and turbulence but that 
also high velocity components or perturbations of the velocity 
fields appear more frequently than in non-WR PNe. Thus, any 
comparative analysis of the kinematieal behavior in both kind 
of objects will be rnore evident by using VIO. 

Therefore we have used our consistent data to confront the 
behavior of VIO with several properties of the nebulae and their 
centra! stars, searching for the physical causes affecting the ve
locity field. The analysis of our WRPN and non-WRPN sample 
are presented in the following subsections. 

6.1. VIO for differentions in different type of objects 

In Figure 3, the values of VIO derived from He I, He n, [O n], 
[O m] and [N n]lines are plotted against the value derived from 
H,B. Different kind of objects (WRPNe, WLPNe, and PNe) are 
shown wiÚl different symbols. An immediate result from tbis 
figure is that VIO for WRPNe extends over a wide range from 
20'km S-I up to 80 km S-I, while VIO for ordinary PNe and 
WLPNe are lower that 60 km S-l. This is consistent with our 
results of Sect. 3, in the sense that WRPNe present, in ,average, 
hígher expansion velocities and larger turbulence than non-WR 
PNe. 

Figure 3 shows that VIO for the high ionization species 
(0++, He+ and He++) follow a very c10se 45' linear correla
tion with VIO(H,8), although in the case of 0++ .vs. H,B there are 
a couple of WRPNe that conspicuously depart from this behav
ior. They are BD+30' 3639 and M 1-32 that' will be discussed 
in more detailed in Úle Appendix. Interestingly, we do not find 
significant differences among WRPNe, WLPNe, and PNe; all 
kind of objects present the same correlations within uncertain
tieso 

For low ionization species (0+ and N+ in panels 3dand3e), 
the correlations are also approximately 45' :linear, but wiÚl a 
much larger dispersion and most of the objects :show larger VIO 
for N+ and 0+ than for H,B. This could be due to acceleration 
of Úle external zanes relative to the inner nebular shell or to 
higher turbulence of the externa! zanes. Such a phenomenon 
is occurring in WRPNe as well as in non-WR PNe. The larger 
dispersion in these graphs can be accounted for !he perturba
tions on the velocity field of the external zones due to shocks 
ór expansion of the ionization front against the neutral external 
material . 
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6.2. Correlations of VIO with the nebular density 

In Figute 4, nebular electron densities derived from the [S n] ra
tio are pioUed versus VIO from H,B. The graph is largely spread. 
A wide range of velocities correspond to a given density, but 
it is evident that, regardless the nebular type (WRPNe or not) 
there is no object with low density showing a small VIO: ob
jects with log n, :> 3.2 have VIO ~ 35 km s-I, while objects 
with higher densities showvelocities between 15and 50 km 
s-I.lt should beremembered that high density PNe are consid
ered young nebulae, therefore the behavior found in Figure 4 is 
confirrning an evolutionary effeet in the sense that low density 
(old) nebulae present faster material and possibly larger turbu
lence than high density (young) objects. 

Figure 4 shows that young high-density WRPNe (which are 
mostly ionized by [WC]-Iate stars), present a wide range in ve
locities (from 20 to 80 km S-I ) while ordinary PNe and WLPNe 
are constrained to VIO:> 40 km S~I. Certairtly, the intense stellar 
wind seerns to be producing very perturbed velocity fields in 
seemingly young PNe. 

In Figure 4, the upper open circle at log n. = 4.48 and VIO= 
38 km S-I, corresponds to the young PN NGC 7027 which 
shows an extraordinarily large VIO for its density. It could be 
indicating the existence of a massive stellar wind. This was 
also proposed by Keyes & Aller (1990) in order to obtain an 
enhanced stellar radiation field shortward 130 Á, necessary to 
fit a photoionization model for the nebula. In recent observa
tions of the central star, Hubeny et al. (1994) have not detected 
such a wind, however its presence in the near past can not be 
discarded. 
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Fig. 3. VIO from H,lJ are compared 10 V' O from: a) He 1, b) He n. e) [O m], d) [O n] and e) [N nI. Symbols are as described in Fig . 2. 

6.3. Correlations of VIO with characteristics of the 
central stars 

6.3.1. Stellar temperature and nebular expansion 

The f\llldamental stellar pararneters of many [WC] stars have 
been calculated from non-LTE expanding atrnosphere rnod
els by several authors (see references in Table 2). Jt is fO\llld 
that stellar temperatures, T., are c10sely related to [WC] types 
(see for instance Koesterke 2(01).1t should be noticed that T. 
given by models corresponds to lhe temperature at lhe base 
of lhe massive wind (optical depth T -20, e.g. Koesterke & 
Hamann 1997b) and these are not necessarily lhe temperatures 

of lhe ionizing fiuxes "seen" by lhe nebula (more related to the 
Zanstra temperature). In fact there are sorne well documented 
[WC] stars where the temperature at optical depth T=2/3 is 
much lower than T., and as a result lhe planetary nebulae show 
a very low ionization degree. A typical case is NGC 6751 
which does not present HeH although it is ionized by a [WC 4] 
star of 135 kK of effective temperature. T. at T = 2/3 is as low 
as 55.5 kK (Koesterke &Hamann 1997b). This is very different 
of what occurs in ordinary optically-thick non-WR PNe, where 
lhe He 11 Zanstra temperature and the stellar effective tempera
ture are similar (1)'lenda & Stasiñska 1994). 
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To study lhe behaviour of V up and VIO as a function of 
T., we have galhered lhe values of T. from lhe lilerature and 
lhey are listedin Table 3. Por [WC] stars whichhave been mod
eled, lhe model values have been adopted. Por lhe non-modeled 
WRPNe and lhe olher objects we have listed lhe He n Zanstra 
temperatures from lhe same data base as computed by Tylenda 
& Stasmska (1994). Allhough lhis is a good approximation for 
lhe effective temperature for non-WR PNe, it could be only a 
lower limit for the stellar temperature of [WC] stars. Thus, lhe 
Zanstra temperatures presented in Table 3 for lhe lalter objects, 
in particular lhe [WC]-early ones, have large uncertainties that 
we can not determine. 

Figures 5a and 5b present the behavior of T. vs . Vexp and 
VIO respectively. In spite of lhe uncertainties affecting T., a 
clear tendency is noticed in bolh figures showing lhat hotter 
central stars ionize nebulae wilh larger velocities and there is 
no object wilh a large T. showing a low velocity. AII nebulae, 
regardless if they are WRPNe or ordinary PNe, display lhis be
haviour. Two main groups can be distinguished in lhese figures: 
In lhe first, wilh stellar temperatures below 100 kK, WRPNe 
and non-WR PNe are mixed allhough lhe larger velocities cor
respond always to WRPNe; in the lhe second group, for T. 
Jarger lhan 100 kK, WRPNe and non-WR PNe are well sep
arated and WRPNe lie in a zone of much higher velocities lhan 
non-WRPNe. 

lf it is assumed that the stellar temperature is an indicator 
of lhe age of lhe central star (which is lhe case for central stars 
evolving at approximately constant luminosity), then it is clear' 
that the older the central star, lhe faster lhe nebular velocity 
field , indicating an acceleration oflhe nebuta wilh age. This ef
feet is more extreme for WRPNe. Evolved WRPNe show larger 
acceleration than evolved non-WR PNe. 

velocttles tnan young W RPNe. '1 hts IS what one nught expect 1/ 
[WC]-early stars have evolved from [WC]-late ones. A detailed 
hydrodynamical evolutionary model, including lhe kinematical 
effeets of a long-term massive [WC] type wind should predict 
the behavior detected in Figure 5a, allowing us to confirm or 
discard lhe proposed evolutionary trend. Such a model is in 
progress (Medina et al ., in preparation) and will be published 
elsewhere. 

In Figure 5a (T. vS. Vexp ) , lhe trend is well defined, and 
there is not much dispersion. In Fig. 5b (T. vS. VIO) lhere is 
much larger dispersion. Sorne objects, specially WRPNe, show 
very large VIO for a given T •. These are objects wilh particu
Jarly large turbulence and/or high velocity components (such 
as PM 1-1SS,He 2-459 and M 1-32) . 

Acker et al. (2002) have not found any correlation between 
T. and Vexp in their data, because lhey have used lhe stellar 
temperatures obtained from photoionization models. That is, 
they used T. "seen" by lhe nebulae, which, as explained aboye, 
could be severa1 thousands degrees lower lhan lhe effective 
temperature for a [WC] star. Any possible relation is lhus de
stroyed. 

6.3.2. [WC] mass loss rate and wind velocity vs. 
nebular characteristics 

It is worth to notice lhat lhe kinetic energy liberated from lhe 
particles .in lhe stellar winds can easily ionize the innermost 
gaSeous material lhus perturbing lhe ionization equilibrium. 
Therefore, to analyze possible effects of the massive stellar 
winds on the nebular parameters, in Figure 6 we present lhe 
nebúlar ionization degree He++/He+ of WRPNe as a function 
of the mass-loss rate, M , and the terminal velocity of lhe wind, 
Voo (all these parameters are listed in Table 2). It is evident in 
lhese graphs lhat highly ionized nebulae are associated wilh 
stars wilh low mass-loss rates (log M :<; -6) and Voo larger 
than IS00 km S-I . This is expected if we consider lhat such 
wind parameters are characteristics of [WC]-early (lherefore 
hot) stars, which produce very excited nebulae with large Vexp . 

On lhe other hand, high mass-loss and low terminal velocities 
are found in [WC]-late stars which produce low ionization neb
ulae. 

We searched for possible relations between stellar mass 
loss rate and Voo vs. nebular velocities . No correlations were 
found except for sorne week tendencies similar to lhose de
scribed in lhe paragraph aboye: [WC]-late stars (usually wilh 
large M and low voo ) are associated with low VIO nebulae, and 
vice versa, [WC]-early stars are associated wilh high VIO neb
ulae. 

7. Main conclusions 

Along lhis work we have analyzed lhe kinematical behavior 
of a large sample of planetary nebulae around [WC] stars, and 
they have been compared to nebulae around WELS and ordi
nary PNe. The validity of our results is based on a systematic 
treatment of all lhe observed data. 

The main conclusions are as follows. 
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-Expansion velocities forK 2-16, PRTM 1, M 1-32, PM 1-
188, M 2-43, He 2-429, He 2-459, K 3-61, NGC 6578, and 
YC 2-32 are given for!he !irst time. 

- We have shown !hat WRPNe have a different kinemat
ical behavior !han ordinary PNe. Expansion velocities, mea
sured fram !he peak-to-peak separation of spht hnes or fram 
!he FWHM of hnes, are lower by 15% in non·WR PNe !han 

turbulenee than ordmary PNe. 
- Bo!h type of objects (WRPNe and non-WR PNe) present 

acceleration of the extemal nebular shells . 
- Searching for evidence of high velocity material and per

turbations of !he velocity field, the half widths at one ten!h of 
maximum intensity of the nebular hnes (VIO) were measured. 
We have found !hat VIO for WRPNe are more !han 20% larger 
!han !he values found in non-WR PNe, showing !han WRPNe 
present high velocity material more frequently than non-WR 
PNe . 

- It is wor!h to notice !hat PNe around WELS were found 
to have a velocity field very much alike 10 ordinary PNe, ra!her 
!han to WRPNe. This evidenee is indicating !hat WELS, de
spite !heir strong stellar winds, do not belong to !he [WC] fam
By . 

- We have found strong evidences indicating !hat !he neb· 
ular velocity field accelerates wilh !he nebular age (indicated 
by lhe nebular electron density), regardless !he nebular type 
(WRPNe or non-WR PNe). 

- We also found lhat, the younger/older !he central star is 
(as measured by its effective temperature), lhe slower/faster is 
the nebular velocity field . This behavior applies to WLPNe and 
ordinary PNe as well, but it is more extreme in WRPNe. In !he 
case of WRPNe !he older objects show a much larger Vexp and 
VIO than young WRPNe and ordinary PNe. This is an indirect 
evidenee supporting !he vahdity of the praposed evolutionary 
pa!h: [WC)-late stars -> [WC]-early stars. 

- Vexp and Vro in young WRPNe spread over a much larger 
range !han ordinary PNe and WLPNe, cJearly showing that 
!he massive [WC] wind strongly affects !he nebular kinemat
ies since early stages of nebular evolution. 

Appendix A: Profile desCription of individual 
objects 

A. 1. Single symmetrical profifes. The peculiar M 1-32 
and 80+30" 3639 

Several of our objects show single symmetrical prafiles . They 
are in general unresolved compact nebulae, smaller than !he 
slit size. Among them we find!he WRPNe: SwSt 1, Cn 1-5, 
M 1-25, M 2-43, PM 1-188, He 2-459, M 4-18, K 3-61, and in 
particular the peculiar BO+30' 3639 and M 1-32 which deserve 
a special discussion (see below). Also the WLPNe and ordinary 
PNe: IC 2165, NGC 6629, IC 351, J 900, Cn 2-1, IC 418, M 2-
52, Vy 1-1, YC 2-32, M 1-1 , M 1-4 and NGC7027 show single 
symmetrical profiles. 

A.1.1. M 1-32 and 80+30°3639 

The WRPNe M 1-32 and BO+30' 3639 present VIO fram [O m] 
larger lhan VIO fram H,8 by about 30 km S-l. It is weJl known 
that BO+30' 3639 shows !his anomalous behavior in its veloc
ity field (Bryee & Mellema 1999 and referenees !herein) and 
we have found !hat M 1-32 shows a similar anomaly. M 1-32 
has very unusual profiles characterized by a very-narrow in
tense component (wi!h FWHM smaller !han 25 km s-I) and 



s-O (see t<·lg. Ic). The wmgs emerge lrom!he central rone and 
they are much wider in [O 1D]A.5007 and He 1 A5876 than in H,B. 

It should be noticed that both objects are low ionization 
nebulae (BO+3003639 in particular). where 0++ Iies in the in
ner nebular rone which is probably interacting with (and being 
perturbed by) Ihe [WC] massive and turbulent wind. It seerns 
evident that Ihe mechanical energy of Ihe wind is strongly af
fecting the inner rone in both nebulae. 

In a spatially resolved spectroscopic study of BO+ 30°3639. 
Bryce & Mellema (1999) found that the N+ shell is more spa
tially extended but less spectrally extended than the 0++ shell. 
The [N n] velocity ellipses presented by these aulhors appear 
to be a1/OOst open-ended. wilh [O ID] emission emerging from 
the gaps. The high spectral resolution data of Bryce & Mellema 
a1lowed them to measure the expansion velocities of [N n] and 
[O ID] profiles to be 28 ± 1 and 35.5 ± 1 km S-I respectively. 
which coincide very well with our halfFWHM of 23 and 43 km 
S-I for [N n] and [O 1D]lines respectively. Acker et al. (2002) 
reported an expansion velocity of 27 km S-I wilh a turbulent 
velocity of 15 kms-I for Ihis object. 

A2. Qbjects showing single asymmetrical profiles 

In Fig\lfe 1 b. we present Ihe single asyrnmetricalline profile of 
[N 11] A6584 for Hb 4. This is a high excitation 1'ype I planetary 
nebuJa showing a bright central nebular core and outer low ion

. izaiion structures or ansae(Corradi el al. 1996; Gon~lves et al. 
2(01). López et al . (1997) showed that the ansae are produced 
by collirnated outJlows with radial velocities of ±150 km S-l. 
relative to Ihe central coreo They measured an expansion ve
locity of 21.5 km S-I for Ihe central coreo while Ihe model by 
Acker et al. (2002) indicates expansion and turbulence veloc
ities of 16 and 14 km S-I respectively. Our Vexp value is 15.5 
kms- I fromH,B 

Our positjon-velocity diagram for Ihe central core (Fig. lb) 
shows a structure similar to a broken or incomplete shell. with a 
bright compact knot in the red side and fainter extensions to the 
blue. This structure is more evident at low-ionization species 
and produces asyrnmetrical single line profiles with a VIO of 
about 32 km S-l. 

Another nebula with similar asyrnmetrical profiles is 
IC 1747. where we a1so detected a bright knot and faint exten: 
sions to the blue. Extracted profiles show an intense component 
wilh an extended blue wing. Irnages by Balick (1987) show a 
knotty ring nebula 

Among ordinary PNe. M 1-2. M 2-53 and IC 2149 show 
similar asynunetrical single profiles. 

A3. Objects showing high velocity extensions 

The /OOst conspicuous object presenting high velocity exten
sions is M 1-32 and it was described aboye. Other objects 
showing also high velocity extensions are: He 2-429. where 
the profile is not as wide as in M 1-32. and M 3-15. where two 
very faint high-velocity knots (Iocated in lhe central zone) at 
-90 and 80 km S-I are detecled. In Ihe latter case. Ihe knots are 

01 !he bnght component IS reported m 'HIbles 4 and :>. M :3-}) 
is also peculiar in the sense that this nebula shows an extraor
dinarily low neon abundance (Peña et al. 2(01) 

AA. Complex (knotty) profiles 

Several objects having an extended knotty or filamentary struc
ture show complex single profiles or several not well resolved 
peaks and wings. This is the case of NGC 2452 (Fig. Id). M 3-
30. NGC 6543. IC 2003. IC 5217. NGC 6578. M 1-2. M 1-4. 
and IC 2149. a/OOng others. Frir all these objects. only VIO was 
measured. 

AS. K 2-16: a [WC]-Iate object with doble-peak 
profiles 

This is a very-faint extended low-ionization nebula with a shell 
morphology. The faint shell structure as well as the low density 
measured are unusual for a nebula around a [WC 11] star (peña 
et al. 2(01). K 2-16 is the only nebula around a [WC]-Iate star 
showing double peak profiles. The central star presents many 
intense emission Iines severely contaminating several nebular 
Iines. specially in the rone of [N n] A6583. Therefore we took 
special care in measuring Ihe expansion velocity of the nebula 
in the zone outside Ihe stellar emission. Our value Vup of 26 
km S-I is much smaller Ihan the elipansionvelocity determined 
by Acker et al. (2002). who have reported Vup = 34 km S-I and 
a turbulent velocity of 12 km S-I or altematively. a Vup = 38 
km s-I and an acceleration of 35 km S-l. depending on the 
model. It seerns that the stellar lines affecting the nebular [N n] 
A6583 has introduced. an additional uncertaintyin Acker el al. 
model. 

The kinematical behaviour of K 2-16 could be explained by 
a thin shell strongly accelerated by Ihe [WC] stellar wind. 

A6. Peculiar line profiJes in NGC 6369 

NGC 6369 is an extended nebula with a peculiar position
velocity structure (see Fig. A.I). At Ihe central rone (O". where 
the central star is located) well split Iines for all the ions are de
tecled. wilh Vexp of about 75 km S-l. Interestingly. [N n]lines 
are thinner Ihan [O ID] and He 1 Iines (see Table 3). At 3" to 
lhe East from Ihe central star a very bright knot is detected in 
high excitation Iines (H. [O m]. He l. and He 11) which does 
not emit in [N nJ. [O n]. nor [S n]lines. In this zone. low ion
ization species present double peak Iines. while high excitation 
Iines are single. This should be Ihe rone where Acker et al. 
(2002) obtained Iheir spectrum with Ha showing a single line 
component and [N n] A6583. a complex line (see Iheir Fig. 2). 
Gon~alves et al. (2001) report filarnentary low-ionization struc
tures for this object. 
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135 
31 
88 

141 
30 

< 52 
65 
61 

< 66 
72 
85 

123 
153 
84 
68 
85 

175 

112 
32 
87 
51 
67 

< 49 
114 
53 
90 
95 

900 
1200 

360 

850 
1600 

1800 
700 
1000 
3500 

1000 
1800 
1800 
160 

3000 
300 

-6.72 
-6.15 

-5.70 

-6.08 
-6.12 

-6.32 
-4.87 
-5.01 
-6.34 

-5.62 
-6.58 
-6.28 
-6.05 

-6.20 
-6.36 

(1) Nebnlar data are mostly from Paper 11. T .. VOO and logM values were taken from Iiterature, and die references are: 

Ref. 

dMOI 
KH97a 
TS94 
TS94 
L96 
ZK93 
TS94 
LH98 
TS94 
LH98 
KH97b 

KH97a 
L% 
L97 
KH97a 

L% 
KH97a 
KH97. 
dMC99 
TS94 
KH97a 
L97b 
TS94 
TS94 
TS94 
TS94 
TS94 
TS94 
TS94 
TS94 
P-M91 
TS94 
TS94 
TS94 

TS94 
TS94 
TS94 
TS94 
TS94 
TS94 
TS94 
TS94 
P90 
TS94 

dM01 : De Marco el al (2001) ; dMC99: De Marco & Crowlher (1999); KH97a: Koesterke & Hunann (1997a); KH97b: Koesterke & Hunann 
(I99Th); L96: Leuenhagen et al. (1996); L97a: Lenenhagen (1997.), L97b: Leuenhagen (1997b); LH98: Leuenhagen & Hamann (1998); P90: 
Peña etal. (1990); P-M91: Preite-Martinez etal. (1991) ; TS94: Tylenda & StasiJísb (1994); ZK93: Zhang & Kwok (1993). 
(2) Central slar type is as following: a munber indica tes Ihe [WC) spectral type, wl is for WELS and pn for "normal" slars. 



PNG Non. slar 2V:!~ av:' ) avi') 2Vup(OIIl)(2) 2V<';~ 

[Om) Hp [Nn) Hen Hp Hp W89 A02 

061.4 - 09.5 NGC6905 [WC2-3) 87 82 91 80 25 17 87 
002.4 + 05.8 NGC6369 [WC4) 71 71 73 75 24 38 83 
029.2 - 05 .9 NGC 6751 [WC4) 84 79 79 24 29 80 82 
144.5 + 06.5 NGC 1501 [WC4) 81 81 84 76 20 19 74 80 
120.0 + 09.8 NGC40 [WC8) 60 51 5 1 18 < 15 58 
352.9 + 11.4 K2-16 [WCII) 47 48 52 22 16 68 or 76 
100.6 - 05.4 IC 5217 wl 36 36 45 35 16 20 46 
011.7 - 00.6 NGC6567 wl 34 35 54 <20 <20 37 
037.7 - 34.5 NGC7009 pn 39 36 41 32 <15 < 15 41 
196.6 - 10.9 NGC2022 pn 48 42 42 46 16 20 53 
243.8 - 37.1 PRTMI pn 48 46 46 28 26 
294.1 +43.6 NGC4361 pn 52 44 43 32 20 42 

(1) UnceItainties: ±5 km s-' fur 2V np' and ±12 km s-' Cor line widths. 
a Vs have been corrected for thennal and instnunental widths. 
(2) ReCe",nces are: W89: Weinberger (1989); A02: Acker el al. (2002). 

Tabl. 4. Expansion velocities in objects wilh single syrnmetricallines 

PNG MainName FWHM (km/s)( ' ) 2V~1 2Vap 

[O m) Hp [Nn) Hen [O m) 
,15007 ,14861 ,16584 ,14686 W89 A02 

001.5 - 06.7 SwSl1 24 24 33 26 (dMOI) 34 
002.2 - 09.4 Cn 1-5 46 45 48 36: 
003.1 + 02.9 Hb4 35 31 37 46 46 'J2 
004.9 +04.9 M 1-25 45 45 45 60 
006.8 + 04.1 M3-15 33 35 36 32 
011.9 + 04.2 M 1-32 $ 25 $25 $25 
0Í2.2 + 04.9 PM 1-188 61 77 
027.6 + 04.2 M 2-43 28 30 33 40 
048.7 + 01.9 He 2-429 57 58 64 
064.7 + 05.0 BD+30' 3639 87 47 46 [O m):71 ,[N n):56 (BM99) 56 
068.3 - 02.7 He 2-459 61 66 
096.3 + 02.3 K 3-61 55 61 49 
130.2 +01.3 IC 1747 59 58 59 59 55 
146.7 + 07.6 M4-18 23 26 38 (dMC99) 30 
010.8 - 01.8 NGC6578 32 32 37 
159.0 - 15.1 IC 351 39 28 31: 37 30 
194.2 + 02.5 J 900 46 47 53 43 36 
221.3 - 12.3 IC2165 48 47 51 47 40 
356.2 - 04.4 Cn2-1 28 27 35: 42 GZoo 
013.7 - 10.6 YC 2-32 36 35 44 39 
084.9 - 03.4 NGC7027 44 42 56 44 43 
103.7 + 00.4 M 2-52 38 38 32 43 15 
104.4 - 01.6 M2-53 33 42 39: 43 : 22 
118.0 - 08.6 Vy 1-1 23 26 35: 20 
130.3 - 11.7 MI-1 62 59 78 
147.4- 02.3 M 1-4 29 27 21 27 
166. 1 + 10.4 lC 2149 < 18 21 36 <20 
215.2 - 24.2 IC418 < 18 16 27 <12 30 

(1) FWHM represents 2Vup . Uncertainties are in average abonl of20%, and larger Cor Ihe cases marked wilh a colon. 
(2) Data are from Weinberger (1989) unJess indicated otherwise. Olher references are: dMC99 : De Marco & Crowther (1999); dMOI: De 
Marco el al. (2001); BM99: Beyce & Mellema (1999), GZOO: Gesicki & Zijlstra (2000), A02: Acker el al. (2002). 



PNG Usual Name [WC)(I) VIO (kmS-I)(2) proliles(') 

001.5 - 06.7 
002.4 + 05.8 
002.2 - 09.4 
003 .1 + 02.9 
004.9 +04.9 
006.8 +04.1 
011.9 +04.2 
012.2 + 04.9 
017.9 - 04.8 
027.6 + 04.2 
029.2 -05.9 
048.7 +01.9 
061.4 - 09.5 
064.7 +05.0 
068.3 - 02.7 
089.0+00.3 
096.3 +02.3 
120.0 + 09.8 
130.2 + 01.3 
144.5 + 06.5 
146.7 + 07.6 
161.2 - 14.8 
243.3 - 01.0 

SwSll 
NGC 6369 
Cn 1-5 
Hb4 
M 1-25 
M3-15 
M 1-32 
PM 1-188 
M 3-30 
M 2-43 
NGC6751 
He 2-429 
NGC6905 
BD+30·3639 
He 2-459 
NGC7026 
K3-61 
NGC40 
IC 1747 
NGC 1501 
M4-18 
IC 2003 
NGC 2452 

352.9 + 11.4 K 2-16 
009.4 - 05 .0 NGC 6629 
010.8 - 01.8 
011.7 - 00.6 
096.4+ 29.9 
100.6 - 05 .4 
159.0- 15.1 
194.2 + 02.5 
221.3 - 12.3 
356.2 - 04.4 
013.7 - 10.6 
in7.7 - 34.5 
084.9 - 03.4 
103.7 +00.4 
104'.4- 01.6 
118.0 - 08.6 
130.3-11.7 
133.1 - 08.6 
147.4 - 02.3 
166.1 + 10.4 
196.6 - 10.9 
215.2 - 24.2 
243.8 - 37.1 
294.1-+43.6 

NGC6578 
NGC6567 
NGC6543 
IC 5217 
IC 351 
J 900 
IC2165 
Cn 2-1 
YC 2-32 
NGC7009 
NGC7027 
M 2-52 
M 2-53 
Vy 1-1 
M 1-1 
M 1-2 
MI-4 
IC2149 
NGC2022 
IC418 
PRTMI 
NGC4361 

(1) Central slar type as in Table 2. 

9 
4 
4 

3-4 
6 
5 

4-5 
II 

4 
4-5 
2-3 
9 
8 

4-5 
8 
4 
4 
11 

2 
11 
wl 
wl 
wl 
wl 
wl 
wl 
wl 
wl 
wl 
pn 
pn 
pn 
pn 
pn 
pn 
pn 
pn 
pn 
pn 
pn 
pn 
pn 
pn 

---------------------------
[On) 
A3729 

29 
76: 
46 
47: 
36 

63 

41: 
26 
64 

64 
62 

68 

37: 
25: 

24 
40 
40: 
50: 
34 
32 
38 
43 
62: 
35 

47 
28 

36 
53 
32 
36 
36: 
36: 

32 

19 

[Om) 
AS007 

22 
64 
42 
32 
41 
30 
89 

52 
26 
66 
52 
64 
79 

54 
48 
47 
55 
58 

42 
56 
44 
25 
29 
35 
34 
38 
36 
42 
44 
26 
33 
33 
40 
35 
30 
21 
57 
48 
27 

< 18 
43 

< 18 
56 
54 

Hp 
A4861 

22 
64 
41 
32 
41 
32 
62 
56 
49 
27 
63 
54 
60 
43 
56 
55 
57 
38 
54 
54 
21 
39 
58· 
42 
30 
30 
34 
33 
38 
26 
43 
43 
25 
32 
30 
38 
35 
37 
24 
54 
42 
25 
20 
41 
15 
51 
45 

[ND) 
A6584 

30 
57 
44 
34 
41 
29 
65 
70 
68 
30 
60: 
59 
64 
42 
60 
62 
46 
36 
58 
51 
24 
44 
55: 
48 

34 

43 
62 
28: 
49 
47 
34: 
40 
38 
51 
32 
36: 
32: 
38: 
57:: 
54: 
33 
38 
25 

He1 
AS876 

67 

31 
43 
36 
76 

49 
30 
81: 

68 

59 
51 
40 
55 
61 

57 

31 

33 
39 
34 
48 
44 
29 : 
34 
33 
44 
33 
39 
26 
57 
41 
34 
26 
47 
21 

He D 
A4686 

63: 

42 

52 

67 

52 

56 
66 

60: 

25 
34 
39 
43 
32: 
36 
29 
40 
39 
39: 

49 
19 

49 

58 
52 

(2) Uncertainties of VIO values are in average abaul of 5 km S-I , and larger for Ihe cases marked wilh a colon. 

s 
d,c 

s,a 
s 

s,h 
s,h 

s 
d 

d 

s 
d,c 

s 
d 

s,a 
d 

e 

d 

d 
e 
d 

s 
d 

s,,. 

d 
s 
d 
d 

(3) Line proliles are as following: ~: single compact, ! : asymmetrical, !!.' high velocity exlensions, !!: doubIe peaJe, and ~: complex. 
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