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Resumen

En esta tesis se hace un estudio del polvo en una muestra de nebulosas planetarias (NPs) a par-
tir de los rasgos de polvo identificados en los espectros infrarrojos disponibles en la base de datos
del Telescopio Espacial Spitzer. Las NPs son clasificadas segtn el tipo de polvo en cinco grupos:
nebulosas con sélo hidrocarburos aromaticos policiclicos (PAHs) y ningin otro rasgo aparente,
con polvo rico en carbono (CRD), con polvo rico en oxigeno (ORD), con polvo mixto (silicatos
y PAHs, MD) y nebulosas sin rasgos de polvo (SR). A diferencia de otros trabajos, que incluyen
las nebulosas con PAHs en el grupo de las nebulosas con polvo rico en carbono, en este trabajo se
diferencia un grupo del otro. Ademads, se aumenta ligeramente el nimero de objetos clasificados

respecto a trabajos previos.

También se han recopilado una serie de pardmetros (la posicion en la galaxia, el radio nebular,
la luminosidad, las condiciones fisicas y abundancias idnicas y totales del gas) con el objetivo de

explorar diferencias o correlaciones entre estos parametros y el tipo de polvo presente en cada NP.

La muestra completa se ha clasificado en 164 NPs con rasgos claros, 44 con rasgos dudosos y
15 en las que nos fue imposible distinguir entre rasgos y ruido. Esta muestra es algo mas numerosa

que las usadas en trabajos previos y ademads algunos objetos fueron clasificados de manera distinta.

Algunos de los resultados de este trabajo, en acuerdo con trabajos anteriores, son: 1) la mayoria
de las nebulosas con ORD y MD dominan el bulbo de la Galaxia, mientras que la mayoria de los
objetos con PAHs y CRD estdn a distancias galactocéntricas mayores a 6 kpc; 2) las nebulosas
con polvo mixto provienen de progenitoras mds masivas y con mayor metalicidad que las proge-

nitoras de otros grupos; 3) las NPs con CRD tienen una deplecion de azufre mayor que otros grupos.

Por otro lado, se ha encontrado también un resultado que no ha sido reportado con anterioridad:
las nebulosas con PAHs y sin rasgos llegan a mostrar luminosidades y brillos superficiales en HB

menores a los otros grupos.
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Capitulo 1
Introduccion

Se conoce como medio interestelar (MI) al conjunto de gas, polvo, campos magnéticos y
particulas cargadas (rayos cOsmicos) que existen en el espacio entre estrellas en una galaxia. Las
densidades del MI son muy bajas comparadas con las que se encuentran, por ejemplo, en la Tierra.
Las densidades del MI varian desde una particula por cm™> hasta decenas de miles de particulas
por cm~>. En contraste y como ejemplo, la densidad del agua en condiciones normales de presién
y temperatura es del orden de 10?? particulas por cm~>. La masa del MI, ademds, es una pequefia
fraccion de la masa total de la Galaxia, alrededor del 10 % (Binney & Tremaine, 2008). A pesar
de esto el MI tiene un papel importante en los procesos fisicos y quimicos de la Galaxia (Ferriere,
2001). Uno de los fenémenos en los que participa el MI de forma activa es en el ciclo de la materia,
ya que es a partir del material que compone el MI del que nacen las estrellas y éstas, al finalizar su
ciclo de vida, regresan este material enriqueciendo al MI con elementos quimicos que han sinteti-

zado en su interior.

1.1. El polvo interestelar

El polvo representa aproximadamente el 1 % de la masa total del MI (Whittet, 2002) y el resto
de masa es gas. A pesar de representar una minima fraccién del MI, su estudio es de gran impor-
tancia para la astronomia debido a su participacién en distintos procesos astronémicos como la
formacion estelar (Triani et al., 2020) y a su interaccion con la radiacién y demas componentes del
MI.

Se infiri6 la existencia del polvo interestelar a partir del oscurecimiento (o extincion) de la luz
de las estrellas (Trumpler, 1930). La extincion consiste en procesos de dispersion y absorcion que
reducen la intensidad del haz de luz (Whittet, 2002). Parte de la energia de los fotones es absorbida

por el polvo, calentandolo y otra parte es dispersada. La extincion depende de la longitud de onda

1



INTRODUCCION EL POLVO INTERESTELAR

de la luz, siendo mayor en el azul que en el rojo, lo que provoca que el espectro de las estrellas se

vea modificado con un efecto de enrojecimiento de la luz. (Osterbrock & Ferland, 2006).

Mucho de nuestro conocimiento de las propiedades del polvo se debe al enrojecimiento que los
granos provocan en la luz de estrellas lejanas (Draine, 2003). Existe una gran extincién en la region
del espectro correspondiente a la radiacion ultravioleta. Esto es debido a que el polvo absorbe y

dispersa la luz de manera mas eficiente en estas longitudes de onda (Whittet, 2002).

Uno de los ambientes més adecuados para la formacion de granos de polvo son las atmdsfe-
ras de estrellas post secuencia principal, en particular las estrellas que estdn en la rama asintotica
de las gigantes (0 AGBs por sus siglas en inglés). Estas estrellas tienen luminosidades mayores y
temperaturas menores que las estrellas de la fase anterior, las gigantes rojas. En la figura 1.1 se
encuentran en la region superior derecha. Son descendientes de estrellas de secuencia principal con
masas menores a ocho masas solares y tienen temperaturas efectivas de alrededor de 3000 K (ver
figura 1.1 Habing & Olofsson, 2004; Rau et al., 2019).

En las estrellas AGB el polvo se crea en las zonas que estén lo suficientemente lejos de la estre-
lla central. En estas zonas el gas estd en un cuasi equilibrio térmico con una cierta presion mientras
que la temperatura estd bajando lentamente a lo largo del tiempo. Bajo estas condiciones de pre-
sién y temperatura, segun la teoria de la nucleacion (Salpeter, 1977), pueden formarse moléculas
individuales llamadas mondmeros. Los monomeros se unen en cimulos. Cuando un cimulo llega

a un tamafio limite puede solidificarse y el grano empieza a crecer (Whittet, 2002).

A partir de modelos de produccién de polvo, como los de Dwek & Scalo (1980) y Todini &
Ferrara (2001), se sugiri6 que las supernovas tipo II son otros lugares idéneos para la formacién de
granos de polvo, lo que se ha confirmado gracias a la identificacién de granos en meteoritos primi-
tivos (Draine, 2003; Bianchi & Schneider, 2007, y referencias), y de observaciones en el infrarrojo
y a longitudes de onda milimétricas y submilimétricas (Moseley et al., 1989; Indebetouw et al.,
2014; Matsuura et al., 2015). Otras posibles fuentes de granos de polvo, aunque en menor medida,
son novas, estrellas Wolf-Rayet WC y supergigantes rojas (Tielens et al., 2005). La contribucion
de estos objetos no se conoce a ciencia cierta, aunque se ha visto en los modelos de produccién de
polvo, como los de Ginolfi et al. (2018), que las AGB son las fuentes mds importantes del polvo en

nuestra Galaxia.

Al comparar modelos de produccion de polvo con las observaciones se encuentra que los mo-
delos subestiman la cantidad de polvo observado. Esto se debe a la evolucién que el polvo tiene en

el MI (ver, por ejemplo, Ginolfi et al., 2018). En nubes densas, por ejemplo, los granos de polvo
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Figura 1.1. Diagrama de Hertzsprung-Russell donde se muestra la evolucién de una estrella con masa
inicial de 2 M. Tomado de (Herwig, 2005).

pueden crecer aumentando la masa de polvo (ver, por ejemplo, Kohler et al., 2015), para esto un
grano actia como nucleo y moléculas y dtomos del gas comienzan a pegdrsele. A esto se conoce
como crecimiento de manto. Los granos de polvo también pueden crecer por coagulacién al unirse

granos de menor tamano (Whittet, 2002), aunque esto no contribuye al aumento de masa del polvo.

Por otro lado, en el MI los granos pueden destruirse de distintas formas, por ejemplo, por cho-
ques entre si, o con dtomos y moléculas en el gas. La radiacion UV puede destruir también los
granos de polvo. No obstante, la vida de los granos de polvo es larga en comparacion de la vida de
las estrellas AGB, e incluso de las NPs, por lo que los vientos de las estrellas post AGB pueden en-
riquecer de polvo el MI (Stasinska & Szczerba, 1999). Estos efectos, crecimiento y destruccion de
los granos, pueden inferirse a partir de distintas observaciones del MI, en las que se han encontrado
variaciones locales de la deplecidn de distintos elementos (ver seccion 1.3.1) y de las caracteristicas

del polvo, y pueden explorarse con modelos de evolucién de polvo en el MI.
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1.2. Polvo en estrellas AGB

Las nebulosas planetarias (NP) son el resultado de la fase final de estrellas con masas menores
a ~ 8 Mg, y se forman cuando la estrella expele sus capas mas externas durante la fase de AGB y

este gas es ionizado por la estrella (Osterbrock & Ferland, 2006).

Para entender el origen del polvo y sus propiedades en una NP es necesario estudiar como este
polvo se ha formado en la estrella AGB. En la superficie de ésta los elementos que nos interesan
principalmente son el carbono y el oxigeno, ya que el cociente de abundancia C/O definira la quimi-
ca superficial de la estrella y ésta a su vez los tipos de granos de polvo. Cuando se puede empezar
a formar polvo, la mayor parte de los atomos del carbono y el oxigeno se quedara en forma de gas
(como molécula de CO), sin embargo, al ser mas abundante un elemento que otro (es decir el co-

ciente C/O es diferente de la unidad) el excedente se depositard en forma sélida, es decir en el polvo.

Segun su quimica superficial tenemos tres tipos de estrellas: de tipo C, para el caso en que C/O
> 1; las estrellas tipo S, con C/O =~ 1; y las estrellas tipo M, en las que C/O < 1 (Whittet, 2002).

El valor del cociente C/O esta determinado por los procesos de nucleosintesis y de mezclado,
como los pulsos térmicos, los dragados y la combustion caliente en la base de la envoltura convec-
tiva (en inglés Hot Bottom Burning, HBB). Los pulsos térmicos son descargas rapidas de energia
provocadas por el aumento de temperatura en capas donde el helio estd quemandose. Los pulsos
térmicos activan los procesos de nucleosintesis como el proceso triple alfa que convierte el He en C
(ver Karakas & Lattanzio, 2014). Los dragados son procesos en los cuales la envolvente convectiva
de la estrella se introduce en su interior arrastrando consigo hacia la superficie elementos quimicos

que la estrella ha formado.

El tercer dragado y el HBB son los procesos mds importantes para la quimica del polvo, debido
a sus efectos contrarios en el cociente C/O. Durante el tercer dragado la envoltura convectiva pene-
tra a la region de quemado de He, llevando a la superficie productos de la quema de He como C, y
ocurre para estrellas con masas entre 1.5 y 3.5 Mg, para metalicidad solar. En el HBB la temperatura
de la base de la envoltura externa se eleva lo suficiente para que se active el proceso del quemado
de hidrégeno con el ciclo CNO, donde se quema *C y *N, lo que puede convertir una envoltura
rica en carbono en una rica en oxigeno (Ventura & D’ Antona, 2011). E1 HBB se produce en estre-
llas en un rango entre 3—5 M., (el valor exacto depende de la metalicidad y del modelo usado, ver
Lattanzio et al., 1996).
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No todos los procesos ocurren en todas las estrellas. La masa y metalicidad de la estrella deter-
minan qué procesos ocurrirdn en la estrella. Por ejemplo, las estrellas con masas menores a 2 Mg,
y metalicidades Z = 0.007 y 0.003 no presentan el HBB pero presentan el tercer dragado (Karakas
& Lattanzio, 2014).

La masa y la metalicidad de la estrella determinan el cociente C/O, y con esto qué tipo del polvo
se formara. En la figura 1.2 se muestra como cambia el cociente C/O para distintas masas iniciales
y metalicidades segtin los modelos de nucleosintesis de Karakas (2014). En la figura se puede ver
como el oxigeno domina a las masas mas bajas y mds altas, excepto que la metalicidad mas baja,
en que C/O > 1 para casi todo el rango de masas. En cambio, a la metalicidad mas alta el intervalo
de masas a las que C/O > 1 es estrecho. A bajas metalicidades, C/O > 1 para casi todo el rango de

masas mientras que a altas metalicidades sucede lo contrario.

Conociendo el cociente C/O podemos inferir cudl serd la quimica del polvo. Para estrellas tipo
C (C/O > 1) una de las moléculas que llegan a formarse es el carburo de silicio (SiC). EI SiC se
forma por la reaccion de la molécula C,H,, en fase gaseosa, con dtomos de Si (ver, por ejemplo,
Ferrarotti & Gail, 2006):

2Si + C,H, — 2SiC + H,

Ademéds del SiC, en estrellas tipo C, se forman otros compuestos con carbono, como los hidro-
carburos policiclicos arométicos (en adelante PAHs). En muchos de los espectros de objetos ricos
en carbono también se observa un rasgo caracteristico alrededor de 30 um que se ha asociado con
el sulfuro de magnesio (Messenger et al., 2013) el cual no se sabe por qué se forma en ese am-
biente, pero se ha visto que es caracteristico de estos ambientes. Otros carburos, sulfuros y Fe;C
pueden formarse en estos ambientes, aunque los compuestos mas faciles de detectar y que son mds

comunmente estudiados son los PAHs, el SiC y el MgS.

Por otro lado, para estrellas tipo M se favorecera la formacion de 6xidos y silicatos. En el caso
de los silicatos, un ambiente rico en oxigeno favorece la produccién de moléculas de 6xido de sili-
cio (SiO) en fase gaseosa (Gail & Sedlmayr, 1999). Estas moléculas de SiO, junto a moléculas de
cuarzo (S10,), se condensan con el magnesio y el hierro para dar origen a silicatos, como los olivi-
nos ([Mg,Fe;_],Si04) y los piroxenos (Mg,Fe,_,SiO3). Los piroxenos son mds comunes que los
olivinos y crecen mediante la adicién de SiO, Mg, Fe en la superficie del grano y por la oxidacién

de la molécula de agua en fase gaseosa.

ZXMg + 2(1 - x)Fe + Si0 + 3H20 - Mgszez(l_x)SiO4 + 3H2
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Los 4tomos de Si forman otros tipos de compuestos ya que, a metalicidad solar, la abundancia
de Mg y Fe no es suficiente para que todos los atomos de Si se destinen a la formacién de sili-
catos (Anders & Grevesse, 1989). Dependiendo de las condiciones en las que se produzcan estos
compuestos, pueden darse dos casos para los silicatos: amorfos y cristalinos. Los silicatos amorfos
suelen predominar en las regiones entre estrellas, mientras que los silicatos cristalinos predominan
en el polvo que viene de la eyeccion de estrellas AGB (Waters et al., 1998). La temperatura en las
estrellas es capaz de cristalizar los silicatos de forma eficiente y dar origen a los silicatos cristalinos.
Cuando los silicatos cristalinos llegan al MI es probable que se conviertan en silicatos amorfos al

sufrir colisiones con iones pesados Kemper et al. (2004).

Por ultimo, en estrellas de tipo S existen dos regimenes (C/O un poco mayor a uno, 0 un poco
menor) en los que puede formarse polvo con compuestos de carbono o polvo con compuestos de
oxigeno (Ferrarotti & Gail, 2002). La cantidad de polvo formado por estas estrellas es una fraccion
minudscula de la masa de la estrella, por lo que en la mayoria de las ocasiones es imposible poder

detectarlo.

Modelos de formacién de polvo como los de Nanni et al. (2013) y Ferrarotti & Gail (2006)
muestran que la quimica rica en oxigeno domina a bajas y altas masas, mientras que la de carbono
a masas intermedias. Este resultado estd en acuerdo con lo mencionado anteriormente sobre las
predicciones de los modelos de nucleosintesis acerca del rango de masas en el que C/O es ma-
yor o menor a 1 y con el tipo de polvo que se forma segun el valor de este cociente. Los rangos
exactos de la masa estdn definidos por la metalicidad. Ademds una baja metalicidad, por debajo de

Z = 0.001, no es favorable para la produccion de polvo (Ferrarotti & Gail, 2006; Garcia-Hernandez
et al., 2006a).
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Figura 1.2. Cociente C/O final en la superficie de la estrella para distintas masas y metalicidades. To-
mado de Karakas (2014).

1.3. Estudio del polvo en el MI nebulosas planetarias

Existen varias maneras en las que podemos estudiar el polvo en el MI, de forma indirecta,
usando enfoques como el grado de deplecion de ciertos elementos y el cociente C/O y de forma

directa, buscando rasgos de polvo usando el espectro en el infrarrojo (Whittet, 2002).
1.3.1. Deplecion

Las abundancias de elementos refractarios (como el hierro o el silicio, entre otros) en el MI son
menores a la abundancia solar. Se considera que esto se debe a que parte de esos elementos estian en
fase solida, en el polvo, y por eso la abundancia en el gas es menor. Esta diferencia entre la abun-
dancia de un objeto y la abundancia esperada se llama deplecion (Whittet, 2002). Generalmente se

usa como valor de referencia el valor solar pero también se puede tomar otros valores, como por
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ejemplo la abundancia en estrellas jovenes (Tchernyshyov et al., 2015).

Los elementos refractarios muestran un mayor factor de deplecion. Para estos elementos la ma-
yoria de sus dtomos esta en estado sélido en el MI. Por otro lado, para los elementos volatiles, la
mayor cantidad de su masa estd en estado gaseoso. El que un elemento sea volatil o refractario
depende de su temperatura de condensacion 7. La T es la temperatura a la que alrededor de 50 %
del elemento estd en estado sélido en el MI. En los elementos volétiles T, < 1000 K a una presion
de 10~* bar (Whittet, 2002).

Cuando podemos usar la abundancia solar como referencia, el factor de deplecion [Nx/H] de

un elemento X esta definido como :
[Nx/H] = log(Nx/H) — log(Nx/H)o.

Cuénto mas negativo sea [Nx/H] mayor es el grado de deplecion. En la figura 1.3 se muestra cémo,
en nubes difusas, el factor de deplecion de los elementos mds refractarios (con una 7, grande) es

mayor que en aquellos con una 7, pequeiia.
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Figura 1.3. Factor de deplecion en nubes difusas, indicado en la figura como D(X), en funcién de la
temperatura de condensacion 7.(K). La linea horizontal continua en D(X) = O representa la abundancia
solar y la linea horizontal discontinua en D(X) = —0.2 representa la abundancia para una estrella OB
promedio. Tomado de Whittet (2002).
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Otro parametro fisico importante que afecta la deplecion es la densidad (Whittet, 2002). Al-
gunos elementos tienen un bajo o moderado nivel de deplecién, como el C, N, O, S y el Zn, sin
importar la densidad. Para los elementos refractarios Mg, Siy P, el nivel de deplecion varia segtin
la densidad del medio, siendo alto en nubes con alta densidad y bajo en nubes difusas. Se sabe que
en el MI la deplecion del Si, y de los otros elementos refractarios, se incrementa con la densidad
columnal del hidrégeno (Haris et al., 2016). En el caso de elementos como Fe, Ti, Ca, Cr, Mn, y

Ni, el grado de deplecioén aunque varia con la densidad, permanece siempre alto.

La densidad y la temperatura no son los tnicos pardmetros que alteran la depleciéon de un
elemento. Por ejemplo, en el MI la presencia y deplecion de algunos elementos puede afectar la
deplecion de otros, este es el caso del Mg y el Fe que se incorporan mejor al polvo en la presencia
de Si, segin Sofia et al. (1994).

1.3.2. Cociente C/O

Como se mencioné en la seccién 1.2 el cociente C/O es fundamental en la quimica del pol-
vo. En la mayoria de los casos, ambos estdn tan relacionados que en ocasiones se usan los rasgos
del polvo (visibles en espectros infrarrojos) como indicador del cociente C/O (Whittet, 2002). Por
ejemplo, la presencia de SiC y/o MgS se asocia a las NPs ricas en carbono (C/O > 1) mientras que

la presencia de silicatos se asocia a NPs ricas en oxigeno (C/O < 1).

En Cohen et al. (1986) y Cohen & Barlow (2005) se observa una correlacion entre el cociente

C/O y la aparicion de rasgos asociados a los PAHsen 7.7 y 11.3 um.

Otro estudio que busca correlaciones entre el polvo y el cociente C/O es el de Delgado-Inglada
& Rodriguez (2014) en el que encuentran que los PAHs estdn en NPs en un gran intervalo de valores
del cociente, incluso menor a 1. También encuentran que, en ciertas ocasiones, el cociente C/O y el

tipo de polvo no van de la mano. Esto podria deberse a problemas al calcular el cociente C/O.

1.3.3. Emision en el infrarrojo

Una de las mayores fuentes de informacion de la composicion del polvo interestelar proviene
de las caracteristicas espectrales de emision y absorcion de los granos de polvo (Draine, 2003).
Dentro de las NPs, el polvo absorbe radiaciéon UV y la reemite como radiacién infrarroja de dos
formas distintas. La primera forma es la emision tipo cuerpo negro y esto es debido a que el polvo

tiene una cierta temperatura 74. En trabajos como los de Stasinska & Szczerba (1999) y Stanghe-
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Ilini et al. (2012) se ajustan cuerpos negros a espectros de polvo de NPs y se ha encontrado que el

polvo tiene temperaturas de apenas unas centenas de Kelvin, o incluso de decenas.

Otra forma en la que el polvo puede emitir en el infrarrojo son los modos de vibracion de las
moléculas en estado sélido. Los rasgos de emision y absorcién en el infrarrojo vienen de los mo-
dos de vibracién de las moléculas de los granos de polvo. La frecuencia de estas vibraciones esta
determinada por las masas de los dtomos, la geometria de la molécula y las fuerzas que mantienen

a los 4&tomos en sus posiciones de equilibrio (Whittet, 2002).

Algunas moléculas que tienen modos de vibracion son los compuestos de carbono, como carbu-
ro de silicio (SiC) o PAHs, (Draine, 2003). En particular los PAHs muestran rasgos caracteristicos
en3.3,6.2,7.7,8.6y 11.2 um (Hony et al., 2001), mientras que el SiC tiene un rasgo alrededor de
12 wm (Whittet, 2002). Estos compuestos suelen formarse en ambientes ricos en carbono (aunque
los PAHs pueden formarse en ambientes ricos en oxigeno Guzmén-Ramirez & Zijlstra, 2011), en
donde también aparece un rasgo alrededor de los 30 um que se ha asociado con el MgS (Messenger
et al., 2013).

Otras moléculas que pueden vibrar y emitir en el infrarrojo son compuestos con silicio, como
la enstatita MgSiOs3, la broncita (Fe,Mg)SiOs, la ferrosilita FeSiOj; y la fosterita MgSiO,4 (Whittet,
2002). Estos compuestos entran dentro del grupo de los silicatos, que pueden estar en una fase
cristalina, con rasgos en 23, 28 y 33 um y una fase amorfa, con rasgos alrededor de 9.7 y 18.1 um
(Waters et al., 1996).

Existen mads compuestos que pueden formarse en cada uno de los diferentes ambientes, como
TiC, carbono amorfo o H,O. Observar estos compuestos, sin embargo, es complicado ya que su
emision puede confundirse en el continuo de la emision (Osterbrock & Ferland, 2006). Es por eso
que la mayoria de los estudios, incluido éste, se enfocan en los compuestos que se han explicado

anteriormente.

1.4. Nebulosas planetarias con quimica dual

Como se menciond antes, la quimica del polvo en una estrella AGB depende del cociente C/O
y éste de la masa y metalicidad de la estrella. Esto involucra que, en principio, observemos que la
quimica superficial sea rica en carbono (C/O > 1) o en oxigeno (C/O < 1) y se forme el tipo de pol-

vo correspondiente a cada ambiente (PAHs, SiC, y MgS para ambientes ricos en carbono y 6xidos y
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silicatos para ambientes ricos en oxigeno). Al pasar a la fase de nebulosa planetaria encontraremos

los granos que formaron las estrellas progenitoras.

El mecanismo que determina la quimica del polvo, sin embargo, suele ser mds complicado que
eso, pues se han encontrado nebulosas que presentan tanto silicatos como PAHs a las que se conoce

como NPs de doble quimica o con polvo mixto.

No se conoce con exactitud el origen de este tipo de NPs, aunque se han dado miultiples respues-
tas al problema (ver por ejemplo, Perea-Calderdn et al., 2009). Una de las primeras explicaciones
que se dio es que estas NPs fueron originadas por un sistema binario (Molster et al., 1999), en la
que una componente da el polvo rico en oxigeno y otra aporta los PAHs. Otra posible causa es
que el polvo se ha formado en dos momentos distintos, en los que el cociente C/O cambi6 debido
a: 1) de menor que 1 a mayor que 1 debido a la desactivacion del HBB al final de la fase AGB
(Garcia-Hernandez et al., 2006b) o 2) de mayor que 1 a menor que 1 debido a un pulso térmico
tardio (Waters et al., 1998). En ambos casos se espera polvo de diferente composicién producido
en distintas etapas de la estrella central de la NP. Ademads, se espera una NP con C/O > 1 en el
primer caso y < 1 en el segundo caso. También se podria explicar la presencia simultdnea de PAHs
y silicatos por la existencia de una regién con polvo rico en oxigeno alrededor de una NP, donde
la molécula de CO llega a disociarse gracias a la interaccion con fotones UV (ver Agundez et al.,
2010) y entonces hay atomos de C libres para dar origen a moléculas de PAH (Guzman-Ramirez &
Zijlstra, 2011).

Garcia-Rojas et al. (2018) estudiaron recientemente una muestra de 9 NPs con doble quimica
y encuentran que en seis de ellas el escenario mds plausible para la presencia de polvo de doble
quimica es el de la disociacion de la molécula de CO mientras que en tres es el del pulso térmico
tardio. Estos dos escenarios son los mds utilizados en los dltimos afos para explicar el origen de

las las NPs con doble quimica.

1.5. Algunos estudios previos sobre el polvo en NPs

Los primeros estudios sobre el polvo en NPs se limitaban a buscar e identificar rasgos en es-
pectros infrarrojos para distinguir entre objetos con polvo rico en carbono y oxigeno (ver Roche &
Aitken, 1986; Zhang & Kwok, 1990).

Con el avance de la tecnologia y con esto la posibilidad de obtener informacién de una mayor

cantidad de NPs, los trabajos buscaron correlaciones entre el tipo de polvo y pardmetros nebulares
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y estelares (por ejemplo Gutenkunst et al., 2008).

Uno de estos pardmetros es la localizaciéon en la Galaxia, Gutenkunst et al. (2008); Perea-
Calderon et al. (2009); Garcia-Hernandez & Gorny (2014) y Stanghellini et al. (2012) son ejem-
plos de esto. En estos trabajos se ha encontrado que en el bulbo galactico parecen concentrarse las
nebulosas con polvo rico en oxigeno y con polvo con quimica mixta, mientras que en el disco y el
halo de la Galaxia y en las nubes de Magallanes es mds comun encontrar a las nebulosas con polvo

rico en carbono.

Otro pardmetro que se ha buscado relacionar con el tipo de polvo en NPs es el tipo espectral
de la estrella central. Waters et al. (1998) analizan un par de espectros de nebulosas planetarias con
estrellas centrales Wolf-Rayet ricas en carbono y encuentran que ambas tienen prominentes rasgos
de PAHs y de silicatos, es decir son NPs con polvo mixto. Perea-Calderon et al. (2009) estudian
una muestra mas grande de NPs y encuentran que 21 de 26 NPs del bulbo tienen polvo mixto y que

el polvo mixto no se encuentra solamente alrededor de estrellas tipo Wolf-Rayet ricas en carbono.

Stanghellini et al. (2016) buscan correlaciones entre la morfologia de la NP y el tipo de polvo,
y encuentran que la mayoria de las NPs esféricas son NPs con polvo rico en carbono, mientras que

las NPs con polvo rico en oxigeno son asféricas.

La composicién quimica del gas ha sido otro de los pardmetros que se ha buscado correlacionar
con el tipo de polvo en NPs. Garcia-Hernandez & Gérny (2014) muestran que las NPs con polvo
rico en carbono tienen, en promedio, abundancias menores de argén que las NPs con polvo mixto
y rico en oxigeno. Como la abundancia de argén es indicador de la metalicidad de la estrella pro-
genitora, esto indica que las estrellas progenitoras de las NPs con polvo rico en carbono tienen una
metalicidad menor que las NPs con polvo mixto. Ademas, al buscar una relacion entre el oxigeno
y el argén encuentran que las NPs mixtas, mas masivas, tienen una abundancia menor de oxigeno,
que ellos explican por la produccién de N a partir de O debido a un fuerte HBB. En el mismo

trabajo se ve también que el azufre parece tener una mayor deplecion en NPs ricas en carbono.

Delgado-Inglada et al. (2015) encuentran que las NPs con polvo rico en carbono presentan un
enriquecimiento de oxigeno que atribuyen a un mezclado extra en la estrella. Los modelos estandar,
como los de Karakas & Lattanzio (2014), que no incluyen un mezclado més eficiente, no son ca-
paces de reproducir este resultado, pero otros modelos como los de Ventura et al. (2015); Pignatari
etal. (2016) y Garcia-Herndndez et al. (2016) si. Ademds, Delgado-Inglada et al. (2015) encuentran
que la mayoria de las estrellas progenitoras de las NPs con polvo rico en carbono se formaron en

ambiente con menor metalicidad que aquellas con polvo mixto.
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En Delgado-Inglada & Rodriguez (2014) estudiaron la correlacion entre el tipo de polvo y el
factor de deplecion de hierro y encontraron que las NPs con rasgos de SiC y/o 30 um alcanzan una
deplecién mayor que aquellas con silicatos. Garcia-Rojas et al. (2018) estudiando una muestra de
NPs con polvo mixto, encuentran que la mayoria tiene C/O < 1, por lo que descartan que sus NPs

procedan de estrellas C enriquecidas con oxigeno debido a un pulso térmico tardio.

1.6. Objetivos de esta tesis

A pesar de todos los estudios mencionados anteriormente, existen muchos aspectos que no se
han explorado, o que se requiere explorar mas, sobre el polvo en NPs. Hace falta, por ejemplo,
estudios con muestras mas extensas y homogéneas de NPs. También se hace necesario replantear
la clasificacion usada por los trabajos anteriores, pues la mayoria han propuesto que los PAHs son
compuestos que solo se forman en ambientes ricos en carbono, y ahora estd mas claro que los PAHs
pueden formarse en otros ambientes (Perea-Calderén et al., 2009). Asimismo, existen pardmetros

cuya relacién con el tipo de polvo no ha sido explorada.

Es por ello que uno de los objetivos en este trabajo es compilar el mayor nimero posible de es-
pectros en el infrarrojo de NPs de la base de datos del Telescopio Espacial Spitzer (del cual algunos
programas no se han reportado en la literatura) para obtener una muestra mas grande y homogénea
en la medida de lo posible. El siguiente objetivo es, con los espectros de la muestra, realizar una
clasificacion de los objetos segun la clase de polvo que contienen, tomando como referencia los
rasgos de polvo observados. Esta clasificacion distingue entre objetos con polvo rico en carbono y

con PAHs, por lo dicho anteriormente.

El siguiente objetivo es explorar posibles correlaciones de distintos parametros nebulares con
el tipo de polvo. Algunos pardmetros ya han sido explorados en trabajos anteriores, como la loca-
lizacion en la Galaxia y las abundancias quimicas del gas, y otros no, como la luminosidad en HB
y el radio nebular. Todo esto con el fin de buscar correlaciones entre el tipo de polvo y pardmetros
nebulares que nos proporcionen toda la informacidn posible sobre los distintos procesos evolutivos

que tienen lugar en estrellas AGB y NPs de distintas masas y metalicidades.
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Capitulo 2
Muestra y clasificacion de nebulosas

planetarias

2.1. El Telescopio Espacial Spitzer

Existe una complicacion a la hora de hacer observaciones en el infrarrojo y ésta es que los gases
que se encuentran en la atmosfera, como el CO,, el CHy y el vapor de agua, absorben gran parte de
la radiacidn infrarroja que llega a la Tierra. La region del espectro entre 20 y 1000 wm es observable
s6lo desde afuera de la atmosfera terrestre, mientras que la region de 1-20 um sélo es posible en
ciertas ventanas (Rodriguez & Jauregui, 1996). Esta complicacion vuelve todo un reto hacer es-
pectroscopia infrarroja en la Tierra. Una de las primeras soluciones a esto fue hacer observatorios
a grandes alturas, evitando con ello la mayor cantidad posible de absorcion. Esto, sin embargo, no
solucionaba el problema en su totalidad. El siguiente paso fue el uso de observatorios espaciales.

Con ellos se solucionaba el problema de la absorcion de radiacion en la atmdsfera terrestre.

A finales del siglo XX se lanzaron dos telescopios espaciales en el infrarrojo, el Infrarred As-
tronomical Satellite (IRAS) y el Infrared Space Observatory (ISO). Los espectrometros de dichos
telescopios observaban bandas centradas en longitudes de onda en 12, 25, 60 y 100 um, en el caso
de IRAS', y el rango de entre 45 a 197 um, en el caso de ISO (Kessler, 2002). Ambos telescopios
estuvieron en servicio relativamente poco tiempo, 10 meses para IRAS y poco menos de tres afios
para ISO.

El Telescopio Espacial Spitzer es uno de los observatorios espaciales de la NASA y esta dedi-
cado a la astronomia infrarroja. Lanzado el 25 de agosto de 2003, sigue una Orbita heliocéntrica
similar a la Tierra, a la que va siguiendo (Werner, 2005). Para evitar el ruido causado por la emisién

en el infrarrojo del propio telescopio por radiacion térmica, los detectores de Spitzer es enfriado a

1 https://lambda.gsfc.nasa.gov/product/iras/

14
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5.5 K mediante criogenia. Spitzer contiene un espejo primario de telescopio de 85 cm de didmetro
y tres instrumentos cientificos que proporcionaban imédgenes y espectroscopia a longitudes de onda
de 3.6 a 160 um: IRAC (una cdmara) MIPS (un fotémetro) e IRS (un espectrometro). Spitzer ha

estado mas tiempo que ISO e IRAS tomando datos, por lo que su base de datos es mayor.

IRS es el instrumento del que se han tomado los espectros usados en este trabajo. Este estd
compuesto por modulos separados. Cada modulo cubre un rango de longitudes de onda distinto
con alta y baja resolucion. Con una resolucion A/AA con un rango entre 64 y 128 se cubren los
rangos de longitudes de onda entre 5.2 'y 14.5 um y de 14 a 38.0 um. Con una resolucién de ~ 600
se cubren los rasgos de longitudes de onda 9.9 a 19.6 um y 18.7 a 37.2 um. Los detalles de este

instrumento aparecen especificados en Houck et al. (2004).

IRS tiene dos modos de observacion: ‘staring’ en el que la rendija se mantiene fija observando
un objeto determinado y ‘mapping’ en el que la rendija barre un objeto en pequefios pasos indicados
por el observador. Los espectros usados en este trabajo fueron tomados usando el modo ‘staring’.
En la figura 2.1 se representan las rendijas de todos los modulos de IRS para la observacion de la

nebulosa planetaria Cn 1-3.

El telescopio Espacial Spitzer fue desactivado en febrero del 2020.
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Figura 2.1. En la imagen estan representadas con rectangulos rojos las rendijas de todos los médulos de
IRS usados para observar la nebulosa planetaria Cn 1-3. Tomado de http://www.spitzer.caltech.
edu/technology/telescope.shtml.
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2.2. Recopilacion y clasificacion de espectros

Las NPs estudiadas fueron obtenidas de la base de datos de Spitzer?, ya que este telescopio
cuenta con una base de datos mucho mayor que IRAS e ISO. Se ha realizado una buisqueda en
la literatura y en la base de datos de Spitzer de programas de observacion para NPs o con éstas
incluidas. Se han encontrado 11 programas de observacion de NPs galécticas: 3633 (Investigador
Principal: Bobrowsky), 3235 (IP: Waelkens), 20590 (IP: Sahai), 30550 (IP: Houck), 40115 (IP:
Fazio), 30036 (IP: Fazio), 30652 (IP: Bernard-Salas), 30430 (IP: Dinerstein), 50261 (IP: Stanghe-
llini), 93 (IP: Cruikshank), 20049 (IP: Kwitter). En estos 11 programas hay un total de 252 objetos

distintos con un espectro disponible.

En casos como el del programa 3235 (IP: Waelkens) algunos objetos no eran NPs por lo que
esos espectros no fueron incluidos en la muestra. Por ejemplo, K 4-57 es una estrella simbidtica
(Rodriguez-Flores et al., 2014). Por otro lado, también se han descartado inicialmente los espectros
en los que, al faltar una parte del espectro, no podemos tener la informacion completa para asegurar
qué rasgos de polvo estidn presentes como, por ejemplo, varios de los espectros del programa 93
(IP: Cruikshank). Sin embargo, en algunos casos usamos estos objetos con espectros incompletos

(mas adelante se explicara el por qué de esta decision).

Después de este primer filtro la muestra obtenida es de 223 NPs galacticas, la mayoria con
observaciones en el rango ~ 5-38 um (las excepciones se explicaran mds adelante). Los espectros
de todos los objetos se muestran en los apéndices. Luego se ha aplicado un segundo filtro a este
grupo, descartando los espectros en los que es imposible distinguir entre ruido y rasgos de polvo y
los objetos que tienen espectros con formas inusuales que quizéds no pertenezcan a una NP, aunque
estan identificadas como tal. En este segundo filtro las NPs de los programas 30036 y 3235 fueron
descartadas, principalmente por la mala calidad de sus espectros. El grupo de 15 objetos descarta-
dos se muestran en el apéndice F. En la figura 2.2 puede verse el ejemplo de un espectro descartado.

La muestra a clasificar estd compuesta de 208 objetos.

A los espectros de la muestra descargados de la base de datos de Spitzer se les han hecho algu-
nas mejoras para distinguir mas claramente los rasgos de polvo. Cada region del espectro proviene
de un médulo diferente y al unirlas se hicieron algunos retoques. Se han escalado las diferentes por-
ciones multiplicando por un factor tal que haga que los espectros se solapen en los extremos. Para

definir este factor se toma como referencia la parte del espectro de 20 a 38 um, que se ha tomado

2https ://sha.ipac.caltech.edu/applications/Spitzer/SHA/
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Figura 2.2. Ejemplo de espectro descartado.

con el mdédulo que cuenta con una mayor apertura, y se busca hacer coincidir los extremos de las
demads partes del espectro con esa parte del espectro. Este factor varia entre uno, para la mayoria

de los objetos, y cinco, en los casos donde algunos médulos observaron s6lo una zona del objeto.

En el caso de las partes del espectro tomadas con algin médulo de alta resolucion los flujos
presentan bajadas subitas (ver figura 2.3) en los extremos, donde se solapan los diferentes 6rdenes.
Esto se debe a la abrupta bajada de sensibilidad en los extremos CCD. Para que los espectros se

vean mas limpios se han eliminado a mano estas bajadas.

A pesar de los retoques hechos no todos los rasgos son siempre claros. En algunos casos exis-
ten lineas de emision del gas en la misma zona que los rasgos de polvo. Aunque en la mayoria de
los espectros es facil distinguir entre unos y otros por su forma, delgada y aguda para las lineas,
redondeada y ancha para los rasgos de polvo, en algunos casos es dificil distinguir si hay un rasgo
al existir una linea cerca. Ademads, algunos rasgos pueden confundirse con ruido. En estos casos se

calificardn los espectros como dudosos.

Los rasgos de polvo que se buscan en los espectros son los asociados a los PAHs, SiC, MgS,
silicatos cristalinos y silicatos amorfos. Los rasgos de los PAHs se encuentran en el rango de lon-
gitudes de onda de 5 a 14 um por lo que hemos hecho un acercamiento a esta parte del espectro

para cada objeto, ademas de mostrar el espectro completo (5-38 um). Los rasgos asociados a los
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Figura 2.3. Ejemplo de espectro tomado con los médulos de alta resolucién en el que se muestran las
caracteristicas que aparecen en las regiones donde se empalman los diferentes érdenes y que dificultan
la deteccién de rasgos de polvo.

PAHs se encuentran en 6.2, 7.7, 8.6, 11.2, 12.3 y 12.6 wm, como puede verse en la figura 2.4. El
rasgo asociado al SiC se encuentra a 11 um, mientras que el rasgo asociado con MgS se encuentra
alrededor de 30 um (ver figura 2.5). En la figura 2.6 se muestra el rasgo asociado a los silicatos
amorfos alrededor de los 10 um. Los rasgos asociados a los silicatos cristalinos estan alrededor de
23,28 y 33 um (ver la figura 2.7). En la figura 2.8 se muestra un ejemplo de un espectro sin ninguno

de los rasgos antes mencionados para que sirva de comparacién con aquellos con rasgos.

Buscamos también el rasgo asociado a los silicatos amorfos alrededor de los 18 um; sin em-
bargo, este rasgo es dificil de encontrar a comparacion del rasgo de 10 pm ya que se observa con
menos frecuencia. Existe también el inconveniente de que en esa zona los espectros de Spitzer se
unen, lo que provoca que sea ain mis complicado definir si un objeto tiene o no este rasgo. Es por

eso por lo que hemos sido més cautelosos a la hora de identificar ese rasgo.

Se esperan otros compuestos en los ambientes ricos en C y ricos en O como Fe;C y oxidos.
Algunos de los rasgos son dificiles de detectar/identificar, otros no sabemos cémo y déonde emiten.
Aqui se usan algunos que son relativamente faciles de identificar y que estdn claramente asociados
a una quimica rica en C (SiC y 30 um) o rica en O (silicatos); los PAHs pueden estar en ambos

ambientes.
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Figura 2.4. Ejemplo de un espectro entre 5 y 14 um donde se observa los rasgos asociados a los PAHs
en6.2,7.7,8.6,11.2,12.3 y 12.6 um.

Después de identificar la presencia (o ausencia) de los rasgos en cada objeto de la muestra, se
han clasificado en cinco grupos: NPs con polvo rico en carbono (CRD), las cuales tienen rasgos
de SiC y/o de MgS (ademads que pueden presentar PAHs); NPs con polvo rico en oxigeno (ORD),
que tienen rasgos de silicatos cristalinos y/o amorfos; NPs con polvo mixto (MD), que presentan
rasgos de PAHs y de algin tipo de silicato; NPs con s6lo PAH (PAH); NPs sin rasgos de polvo
(SR). Definimos un grupo con s6lo PAHs, en vez de incluir estas NPs en el grupo CRD porque
la presencia de NPs con polvo mixto muestra que los PAHs pueden formarse en objetos que, en

principio, no son ricos en carbono (Guzman-Ramirez & Zijlstra, 2011).

En la muestra se han incluido las NPs Hu 2-1, IC 418 y NGC 6826 porque, aunque sélo cuentan
con la parte del espectro de 9 a 20 um, es posible clasificarlas como NPs CRD, ya que tienen el
rasgo de SiC (la falta de informacién sobre si tienen PAHSs o no, no cambiaria su clasificacion). Por
otro lado, para NGC 3918, la cual también sélo cuenta con la parte del espectro de 9 a 20 um, se ha
identificado el rasgo de 30 wm en Hony et al. (2002) usando espectros de ISO, por lo que en este
trabajo esta clasificada como NP con CRD.

Por otro lado, el espectro de NGC 40 no muestra con claridad el rasgo de 30 wm (debido a

las regiones de la NP observadas por Spitzer), sin embargo, este rasgo ha sido observado en los
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Figura 2.5. Ejemplo de un espectro entre 5 y 38 um donde se observa el rasgo asociado al SiC (indicado
con una linea horizontal alrededor de 11 um) y el rasgo que se asocia al MgS (indicado con una linea
horizontal alrededor de 30 wm).

espectros de ISO de Hony et al. (2002) por lo que ha sido clasificada como CRD en este trabajo .

En los apéndices A, B, C, D y E se muestran los espectros de los 208 objetos clasificados como
NPs con CRD, MD, ORD, PAH, y SR respectivamente.

2.2.1. Caracteristicas la muestra observacional

La muestra a clasificar de NPs usada en este trabajo es una compilacién hecha a partir de
programas de observacion. En la tabla 2.1 se muestra el nimero de objetos de cada programa de
observacion que hay en nuestra muestra de NPs a clasificar (208 objetos que han pasado el primer
y segundo filtros). Mas de la mitad de los objetos de la muestra pertenecen al programa 50261 (IP:
Stanghellini), las cuales son NPs compactas (con didmetros angulares menores a 4”) del disco. La
muestra de NPs puede estar sesgada, ya que en su mayoria (63 % de los objetos) tiene didmetros
angulares pequenos, lo que implica que puede tratarse de objetos jovenes (si estan relativamente
cerca) o brillantes y lejanos. Por lo tanto, algunos de los resultados pueden no aplicarse a una mues-

tra mas amplia, dependiendo de lo anterior.
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Figura 2.6. Ejemplo de un espectro entre 5 y 38 um donde se observa el rasgo asociado a los silicatos
amorfos (indicado con una flecha roja, alrededor de 10 wm) .

Un poco mads de la cuarta parte son objetos del bulbo, segin los programas de observacion. Es-
tos 55 objetos pertenecen a los programas 3633 (IP: Bobrowsky) y 30550 (IP: Houck). Este sesgo

es menos influyente en la muestra que el anterior, pero es algo que se debe tomar en cuenta.

2.3. Resultado de la clasificacion

La muestra final estd compuesta de 208 espectros de NPs en los que es posible observar la pre-
sencia o ausencia de alguin rasgo. En la tabla 2.2 se indican los rasgos observados en cada uno de los
objetos. La primera columna de la tabla 2.2 indica el nimero del objeto en la muestra, la segunda
el nombre usual del objeto, la tercera indica el nombre PNG del objeto, la cuarta el grupo en el que
ha sido clasificado, y de la quinta a la novena columna se sefiala la presencia de rasgos asociados a

los PAHs, el SiC, el MgS, los silicatos amorfos y los silicatos cristalinos respectivamente.

En el caso de los PAHs, dado que hay rasgos en varias longitudes de onda y que pueden verse
algunos, todos o ninguno, se ha procedido de la siguiente forma. Hemos exigido que en el espectro
puedan verse al menos tres rasgos claros, con el fin de tener mas certeza en la clasificacion. Las

identificaciones se indican en la tabla con un v'en la quinta columna de la tabla 2.2. En caso de
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Tabla 2.1. Relacién de objetos de cada programa de la muestra a clasificar.

Programa N° de objetos % de objetos Comentarios
en la muestra en la muestra

93 4 2.0 —

3633 45 21.0 NPs del bulbo

20049 1 0.5 NPs del halo

20590 2 1.0 -

30550 10 5.0 NPs del bulbo

40115 5 2.5 Con estrellas centrales Wolf-Rayet
30652 2 1.0 Objetos del halo

30430 8 4.0 -

50261 131 63.0 NPs compactas del disco

Total 208 100

haber solamente uno o dos rasgos claros se indica en la tabla 2.2 con v'? (lo cual quiere decir que
se considera probable la presencia de PAHs). Si no tiene ningin rasgo claro, pero al menos tiene
tres dudosos se indica con X? (que se refiere a que consideramos poco probable la presencia de
PAHs). Si tiene dos 0 menos rasgos dudosos se considera que ese objeto no tiene PAHs (indicado
con Xen la tabla 2.2).

En el caso de los silicatos cristalinos, se ha requerido que al menos se observe uno de los rasgos
caracteristicos para considerar que una NP contiene este tipo de polvo. En caso de tener sélo ras-
gos dudosos en la ultima columna se indica con v'? (lo cual quiere decir que es posible que tenga

silicatos).

Los otros rasgos, como de SiC y silicatos cristalinos, son mas faciles de detectar a simple vista,
como se puede ver en los apéndices correspondientes. La clasificacion fue hecha manualmente de-
bido a que la emision de cuerpo negro a distintas temperaturas, ruido y rasgos de otros compuestos
que no han sido identificados hacen imposible el uso de un sistema mds analitico de clasificacion.
También se pretendi6 hacer uso de redes neuronales para clasificar de manera automatica los obje-

tos, pero la cantidad de espectros disponibles para entrenar la red fue insuficiente.

En los casos de los objetos clasificados como MD, ORD y PAH en los que es vital la presencia
o ausencia de PAHs para pertenecer a sus grupos, el simbolo ? indica que tras la clasificacién hay
incertidumbre con respecto al grupo al que pertenecen (al no poder definir con certeza la presencia
o ausencia de PAHs y/o silicatos). Este grupo en el cual la clasificacion es incierta estd compuesto

por 44 objetos.
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Figura 2.7. Ejemplo de un espectro entre 5 y 38 um donde se observan los rasgos asociados a los
silicatos cristalinos (marcados con lineas horizontales alrededor de 23, 28 y 33 um).

Algunos de los objetos clasificados aqui de acuerdo con su tipo de polvo ya han sido estudiados
antes en la literatura. Asi que podemos comparar la clasificacion asignada en este trabajo con la de
los trabajos anteriores. En 46 casos la clasificacion fue distinta, debido a que los autores observaban
algin rasgo que en este trabajo no, o viceversa. Un ejemplo es NGC 6644, clasificada como CRD
en este trabajo, pero como MD en el de Perea-Calderén et al. (2009). Esto sucede porque estos
autores detectan silicatos ademas de PAHs mientras que en este trabajo detectamos los rasgos de
SiC y MgS. Dado a que estas dos detecciones son muy claras, como puede verse en la figura A.3
(apéndice A, pagina 82), es probable que esta diferencia se deba a una simple errata en el trabajo
de Perea-Calderon et al. (2009). Otro ejemplo es M 1-69, en el que Stanghellini et al. (2012) no ve
ningln rasgo, mientras que nosotros vemos rasgos de silicatos cristalinos en 28 y 33 um (ver figura

C.10, apéndice C, pagina 115).

Estas diferencias estdn indicadas en la tabla 2.2 como superindices en los datos de la quinta a la
ultima columna. La letra ‘G’ significa que el objeto ha sido estudiado en Gutenkunst et al. (2008),
‘P’ en Perea-Calderon et al. (2009), y ‘S’ en Stanghellini et al. (2012). Cabe aclarar que se ha revi-
sado también la clasificacion hecha por Garcia-Herndndez & Gorny (2014), pero todos los objetos
de este trabajo estan contenidos en Stanghellini et al. (2012). En ambos trabajos los objetos estan

clasificados de forma igual, asi que el superindice ‘S’ implica también diferencias con el trabajo
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Figura 2.8. Ejemplo de un espectro entre 5 y 38 um sin ningtin rasgo de polvo aparente.

de Garcia-Hernandez & Goérny (2014).

Se han revisado los espectros mostrados por diferentes autores para los objetos en comiin, siem-
pre que ha sido posible. Podemos decir que muchas diferencias en los rasgos identificados se deben
posiblemente a los criterios de cada autor para considerar una deteccion o no, criterios que ellos no
especifican. De cualquier forma, las diferencias entre nuestra clasificacion y la de otros autores no

modifican nuestras conclusiones.

El grupo de NPs clasificadas con claridad consta de 164 objetos: 54 son del tipo MD, 52 ORD,
26 PAH, 25 CRD y 7 SR. 25 NPs del grupo de las ORD tienen rasgos de silicatos amorfos (en la
mayoria de los casos también cuentan con rasgos de silicatos cristalinos), mientras del grupo de
MD sodlo tres tienen rasgos de silicatos amorfos. Nuestro grupo de NPs clasificadas es ligeramente
mas grande que los de trabajos previos, en particular que el de Stanghellini et al. (2012) y Garcia-

Hernéndez & Go6rny (2014) que contaban con 157 y 131 NPs respectivamente.
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Tabla 2.2. Rasgos encontrados y clasificacion de cada NP en la muestra final. En la tabla se indica la
presencia del rasgo con v y la ausencia con un X El simbolo *?’ indica que el rasgo es dudoso.

N Objeto PN G Grupo PAHs SiC 30um Silicatos Silicatos
(MgS?  Amorfos Cristalinos

1 Al2-E 3593+03.6 PAH? vV X X X X
2 Al2-F 3585+029 PAH Vv X X X X
3 AI2-R 3587-027 PAH Vv X X X X
4 B13-15 000.6-013 PAH X X X X
5 BIQ 001.6-013 MD v¢ X X X v
6 BoBnl 1084-761 PAH Vv X X X X9
7 Cnl1-3 3450-049 ORD X X X v X2
8 Cnl1-5 0022-094 MD Vv X X X v
9 Cn2-1 3562-044 ORD X X X v'? v
10 DdDm1 061.9+413 ORD X X X v V2
11 Fg3 3529-075 MD? Vv? X X v X9
12 GJIC1 009.8-07.5 SR X X X X X
13 H1-1 3434+119 SR X X X X X
14 H1-15 0014+053 MD V¢ X X X v
15 H1-16 000.1+043 MD X X X v
16 H1-17 3583+03.0 CRD v o X X X
17 H1-18 357.6+026 MD X X X v
18 H1-19 3589+034 MD X X X v
19 H1-20 3589+032 MD X X X v
20 H1-21 3484-041 MD? V2 X X X v
21 H1-22 3508-024 MD? v X X X v
22 H1-23 357.6+01.7 ORD X X X X v
23 H1-29 3552-025 MD X X X v'?
24 H1-32 355.6-027 ORD X X X v v'?
25 H1-33 3557-03.0 ORD Xs X X X V'S
26 H1-34 0055+027 MD X X X v
27 H1-35 3557-035 ORD X X X v X
28 Hi1-4 3513+076 MD? Vv X X v X
29 H140 359.7-026 ORD Xr X X v v'?

Continda en la pigina siguiente.
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Tabla 2.2 (continuacién). Rasgos encontrados y clasificacion de cada NP en la muestra final. En la tabla se

indica la presencia del rasgo con v y la ausencia con un X _El simbolo *?’ indica que el rasgo es dudoso.

N Objeto PN G Tipo  PAHs SiC 30um Silicatos Silicatos
(MgS? Amorfos Cristalinos

30 H1-43 357.1-047 MD X X X v
31 H1-44 3589-037 MD X X X v
32 H1-46 3585-042 ORD X X X v v
33 H1-53 0043-026 MD X X X v
34 H1-56 001.7-046 ORD X X X X v
35 H1-61 0065-03.1 MD X X X v
36 H1-8 3526+03.0 MD X X X v
37 H19 3559+03.6 ORD X X X v X
38 H2-11 000.7+047 MD v X X X v
39 H2-13 357.2+020 MD X X X V2
40 H2-17 003.1+034 MD X X X v
41 H2-27 3565-03.6 ORD X X X X V'S
42 H2-31 001.7-01.6 MD X X X v
43 H2-32 0006-023 ORD Xs X X V2 v’
44 H2-39 0029-03.9 SR Xs X X X X
45 H2-46 0008-07.6 SR? X» X X X X
46 H2-48 011.3-094 ORD X X X v v
47 Hb4 003.1+029 ORD XPr X X X v
48 Hb6 007.2+01.8 ORD? X2 X X X v
49 Hb7 003.9-149 ORD? X2 X X v X
50 HD 151895 325.8-128 ORD X X X v v'?
51 He?2-115 3213+028 CRD Vv v X X
52 He2-125 3242+025 MD VvV X X X v
53 He2-129 325.0+032 ORD X X X X v'?
54 He2-133 3248-01.1 MD VvV X X X v
55 He2-140 327.1-018 MD Vv X X X v
56 He2-149 3294-027 ORD X X X X v
57 He 2-151 326.0-06.5 ORD X X X v V2
58 He?2-157 331.0-027 MD v X X X v
59 He2-186 3363-056 ORD X5 X X X V'S

Continda en la pagina siguiente.
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Tabla 2.2 (continuacién). Rasgos encontrados y clasificacion de cada NP en la muestra final. En la tabla se

indica la presencia del rasgo con v y la ausencia con un X _El simbolo *?’ indica que el rasgo es dudoso.

N Objeto PN G Tipo  PAHs SiC 30um Silicatos Silicatos
(MgS?  Amorfos Cristalinos

60 He2-21 2753-047 ORD? X2 X X X v
61 He2-248 3415-09.1 PAH v X X X X
62 He2-26 278.6-06.7 CRD v o/ X X
63 He2-260 0082+068 ORD X X X v X2
64 He2-306 3488-09.0 MD? v? X X X V2
65 He 2-406 008.6-07.0 PAH? V5 X X X X
66 He2-440 060.5+01.8 MD? V25 X X X v
67 He 2-459 0683-027 MD Vv X X X v
68 He2-62 2953-093 ORD? X2 X X v X
69 He2-63 289.8+07.7 SR? X2 X X X X
70 He2-78 2974+03.7 PAH X X X X
71 He2-86 300.7-02.0 MD X X X v
72 He2-95 307.5-049 ORD X X X v v
73 He2-99 309.0-042 PAH S X X X X9
74 He3-1132 336.9+083 MD X X v X
75 He3-1312 3348-074 ORD X X X v v
76 He3-1716 014.0-055 MD? v2 X X X X9
77 Hu2-1 0514+09.6 CRD X v o X X X
78 IC2003 161.2-148 PAH X X X X
79 IC351 159.0-151 SR? Xo2 X X X X
80 IC418 2152-242 CRD X v o X X X
81 IC 4732 010.7-064 ORD X X X v v'?
82 IC4776 002.0-134 MD X X v v
83 IC 4846 027.6-09.6 PAH? v X X X X
84 IRAS 17221-3038 356.1+02.7 MD v X X v v
85 IRAS 17375-2759 - MD? Vo X X X v
86 IRAS 17597-1442 0142 +03.8 SR X X X X Xr
87 IRAS 18042-0855 019.8+056 MD v X X X v
88 IRAS 18342-1904 0143-055 CRD v o X X X
89 IRAS 22568+6141 110.1+01.9 PAH X X X X

Continda en la pagina siguiente.
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Tabla 2.2 (continuacién). Rasgos encontrados y clasificacion de cada NP en la muestra final. En la tabla se

indica la presencia del rasgo con v y la ausencia con un X _El simbolo *?’ indica que el rasgo es dudoso.

N Objeto PN G Tipo  PAHs SiC 30um Silicatos Silicatos
(MgS?  Amorfos Cristalinos
90 K3-11 023.8-01.7 MD? v?2 X X v'? X
91 K3-13 034.0+022 MD X X X v
92 K3-14 042.0+054 PAH? v?2 X X X X
93 K3-15 041.8+044 CRD v o X X X
94 K3-17 039.8+02.1 PAH X X X X
95 K3-19 0329-028 CRD v? V2 V X X
96 K320 0325-032 ORD Xs X X X v
97 K3-29 048.1+01.1 PAH X X X X9
98 K3-31 0529+02.7 CRD v / X X
99 K3-33 0459-019 MD X X X v
100 K337 0594+023 CRD X2 X V/ X X
101 K3-39 0599+02.0 CRD v? vV V X X
102 K3-40 0589+013 ORD X X X X v
103 K3-43 055.1-01.8 SR? X2 X X X X
104 K3-49 0692+028 ORD X X X v v'?
105 K352 067.9-002 MD X X X v
106 K3-54 063.8-033 CRD v? VvV V/ X X
107 K3-56 079.9 +06.4 SR X X X X Xs
108 K36 031.0+041 MD? v X X v v
109 K3-60 0982+049 PAH X X X X
110 K3-61 096.3+023 PAH X X X X
111 K3-62 0952+00.7 CRD v? V V/ X X
112 K3-78 088.7+046 ORD X X X X V'S
113 K3-87 1074-026 SR? X2 X X X X
114 K4-16 0485+042 PAH? v?2 X X V2 X
115 K4-19 0384-033 PAH? v X X X X
116 K4-41 068.7+01.9 ORD X X X X v
117 K4-8 0253-046 ORD X X X v Xs
118 K54 3519-019 ORD X5 X X v v
119 KFL 12 0032-044 PAH? v?2 X X X Xs

Continda en la pagina siguiente.
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Tabla 2.2 (continuacién). Rasgos encontrados y clasificacion de cada NP en la muestra final. En la tabla se

indica la presencia del rasgo con v y la ausencia con un X _El simbolo *?’ indica que el rasgo es dudoso.

N Objeto PN G Tipo  PAHs SiC 30um Silicatos Silicatos
(MgS? Amorfos Cristalinos

120 KFL4 003.0-026 PAH X X X X
121 M1-12 2353-039 CRD v? V V/ X X
122 M1-20 006.1+083 CRD v? VvV V/ X X
123 M1-25 0049+049 MD Vv X X X v
124 M1-27 3565-023 MD X X X v
125 M1-31 0064+020 MD X X X v
126 M1-32 011.9+042 MD Vv X X X v
127 M1-33 013.1+041 ORD X X X X v
128 M 1-35 003.9-02.3 SR X X X X X
129 M1-37 002.6-034 MD X X X v
130 M1-38 0024-037 MD Vv X X X v
131 M1-40 0083-01.1 MD v X X X v
132 M145 0126-027 MD X X X v
133 M1-5 184.0-021 CRD v?2 VvV V/ X X
134 M1-51 0209-01.1 MD X X X V2
135 M1-60 019.7-045 ORD X5 X X X v
136 M1-61 0194-053 MD Vv X X v v
137 M1-62 0125-09.8 PAH? v? X X X X
138 M1-69 038.7-033 ORD X X X X V'S
139 M1-71 0555-00.5 CRD v o/ X X
140 M2-14 003.6+03.1 ORD XP X X X v
141 M2-20 000.4-019 PAH Vv X X X X
142 M223 0022-027 ORD X X X v X
143 M2-27 359.9-045 MD Vv X X X v
144 M231 0060-03.6 MD? v? X X X v
145 M239 008.1-047 ORD X X X v V2
146 M242 0082-048 ORD X X X X V'S
147 M25 3512+052 MD X X X v
148 M2-50 097.6-024 ORD X X X v X
149 M3-10 3582+03.6 ORD X X X X v

Continda en la pagina siguiente.
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Tabla 2.2 (continuacién). Rasgos encontrados y clasificacion de cada NP en la muestra final. En la tabla se

indica la presencia del rasgo con v y la ausencia con un X _El simbolo *?’ indica que el rasgo es dudoso.

N Objeto PN G Tipo  PAHs SiC 30um Silicatos Silicatos
(MgS? Amorfos Cristalinos

150 M3-13 0052+042 ORD KX X X X9 v
151 M3-15 0068+041 MD? v? X X X v
152 M3-23 0009-048 ORD X X X X v
153 M3-25 019.7+032 MD Vv X X X v
154 M3-38 3569+044 MD X X X v
155 M3-39 3585+054 ORD X X X v v
156 M3-40 358.7+052 MD X X X v
157 M3-44 3593-01.8 MD Vv X X X v
158 M3-47 0003-028 PAH v X X X X
159 M3-50 357.1-06.1 MD X X X v
160 M3-54 018.6-02.2 SR X X X X X
161 M3-8 3582+042 ORD Xr X X v v
162 M4-10 0192-022 MD? Vv X X v XS
163 M4-18 146.7+07.6 CRD Vv X Vo X X
164 M4-5 000.7+032 ORD X X X X v
165 M4-6 3586+01.8 MD? v? X X X v
166 MA 13 0239+012 MD? Vv X X X V2
167 MaC 1-10 005.9-026 ORD XP X X v v
168 MaC 1-11 008.6-026 PAH v X X X X
169 MaC 12 309.5-02.9 PAH? v?2 X X X X
170 MaC2-1 2058-267 PAH? v?2 X X X X
171 NGC 1501 144.1+06.1 PAH X X X X
172 NGC 2867 278.1-059 MD X X X v
173 NGC 3132 272.1+123 ORD X X X X v
174 NGC 3918 294.6+047 CRD X X V X X
175 NGC40 120.0+09.8 CRD X X X X
176 NGC 6644 008.3-073 CRD vroJ/r X X
177 NGC 6807 042.9-069 ORD X X X v v'?
178 NGC 6826 083.5+12.7 CRD X v o X X X
179 NGC 6881 074.5+02.1 PAH? v?2 X X X X

Continda en la pagina siguiente.
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Tabla 2.2 (continuacién). Rasgos encontrados y clasificacion de cada NP en la muestra final. En la tabla se

indica la presencia del rasgo con v y la ausencia con un X _El simbolo *?’ indica que el rasgo es dudoso.

N Objeto PN G Tipo  PAHs SiC 30um Silicatos Silicatos
(MgS?  Amorfos Cristalinos
180 NGC 6886 060.1 -07.7 PAH? v2 X X X X
181 NGC 7026 089.0+003 MD X X X v
182 PB2 2630-055 CRD X X V/ X X
183 PBOZ24 002.1+033 MD? v?2 X X X v
184 Pel-1 2854+015 PAH V X X X X
185 Pe2-10 0068+20 MD? v? X X X v
186 Pe2-15 0260-01.8 PAH v X X X Xs
187 PMR1 2728+01.0 PAH Vv X X X X
188 PMR2 2913+084 SR? X2 X X X X
189 Sal-5 3409-046 SR? X2 X X X X
190 Sa2-208 3444-06.1 ORD X X X v X
191 Sa3-134 0169-020 MD? v? X X X v
192 Sa3-90 000.8-01.5 MD Vv X X X v
193 Sp4-1 0687+148 PAH v X X X X
194 Th3-10 3559+027 MD? v?2 X X X v
195 Th3-12 356.8+033 MD Vv X X X v
196 Th3-24 357.1+019 PAH? v X X X X
197 Th3-55 356.5+01.5 ORD? X X X X v
198 Th3-6 3549+035 PAH X X X X
199 Th4-1 007.5+043 ORD X X X v X
200 Th4-3 006.0+028 MD v X X v v
201 Vd1-2 3444+028 ORD X X X v X2
202 Vd1-3 3450+043 PAH V X X X X
203 Vd1-5 3448+034 PAH X X X X
204 VV3 1196-067 PAH X X X X
205 WRAY 16-100 296.3-03.0 MD? v? X X X v
206 WRAY 16-8 2644-127 CRD X X Vv X X
207 WRAY 1694 2949-043 CRD X2 VvV V/ X X
208 WRAY 17-94 001.2+02.1 ORD X X X X v

Continda en la pagina siguiente.
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Tabla 2.2 (continuacién). Rasgos encontrados y clasificacion de cada NP en la muestra final. En la tabla se

indica la presencia del rasgo con v y la ausencia con un X _El simbolo *?’ indica que el rasgo es dudoso.

N Objeto PN G Tipo  PAHs SiC 30um Silicatos Silicatos
(MgS? Amorfos Cristalinos

Las letras ‘G’, ‘P’ y ‘S’ puestas como superindices de la quinta a la dltima columna indican diferencias

en la identificacion del rasgo entre este trabajo y trabajos anteriores (ver texto para mas informacion).
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Capitulo 3
Recopilacion de parametros nebulares

Los objetivos de esta tesis son clasificar las NPs segun el tipo de polvo que contienen y buscar
correlaciones entre esta clasificacion y algunos parametros nebulares. Se retoman pardmetros ya
estudiados en otros trabajos porque, como se ha dicho antes, en este trabajo se analizan mds objetos
y la clasificacion es distinta. Los pardmetros retomados son la localizacion en la Galaxia (Perea-
Calderon et al., 2009; Garcia-Herndndez & Gorny, 2014; Stanghellini et al., 2012) y la composicion
quimica (Garcia-Hernandez & Goérny, 2014; Delgado-Inglada et al., 2015). Ademads se exploran

otros parametros como la luminosidad en HB y los radios nebulares.

3.1. Distribucion en la Galaxia

El primer pardmetro que se busca correlacionar con el tipo de polvo presente en una NP es la
localizacion en la Galaxia. Para ello se calcularon las coordenadas X, Y, y Zg las cuales son las

coordenadas cartesianas galdcticas, y pueden ser calculadas como:

Xg = Dg cos(b) cos(l), (3.1)
Y = Dg cos(b) sin(/), (3.2)
Zg = Dgsin(b), (3.3)

con [y b la longitud y la latitud galécticas respectivamente, y D, la distancia heliocéntrica. Las
coordenadas para el Sol son X, = 0, Y, = 0, Z, = 0; las coordenadas del centro galdctico son
Xcg = 8 kpe, Yo = 0, Zcog = 0 (Stanghellini & Haywood, 2010). Las coordenadas X Y estdn

relacionadas con la distancia galactocéntrica Rg de la siguiente manera:

Rg = \/(XG —Xcg)? + (Yg — Yeg)? = \/64 + (Dy cos(b))? — 16D, cos(b) cos(l); (3.4)
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en donde hemos sustituido los valores Xcg Ycg mencionados arriba.

Dentro del estudio de la distribucion en la Galaxia, también se ha buscado cuéles de ellas perte-
necen al bulbo de la Galaxia. Los criterios que autores como Chiappini et al. (2009) y Stanghellini

et al. (2012) usan para definir si un objeto pertenece al bulbo son:

(a) 0° <1<10°0350° <1<360°,
(b) —-10° < b < 10°,

(c) diametro angular menor a 20",

(d) y flujo en 5 GHz menor a 100 mJy.

En nuestra muestra 58 objetos cumplen con los criterios (a), (b) y (c), de los cuales seis no
tienen informacion acerca del flujo en 5 GHz (sobre los otros 52 se hablard mas adelante). Como
se explica en Garcia-Hernandez & Goérny (2014) el criterio (d) puede volverse problemético si no
hay datos del flujo para alguna NP. Este criterio se basa en que 100 mJy es el flujo promedio que
se ha observado en NPs a 8 kpc (Acker et al., 1991a). Basado en esto y en (a) y (b), el criterio
que se ha usado para determinar a los objetos del bulbo es definir una distancia galactocéntrica
maxima Ry, tal que los objetos del bulbo cumplen que Rg < R;,;. Mas adelante se comparan los
dos enfoques para definir los objetos que pertenecen al bulbo (usando los criterios habituales y el

criterio explicado aqui).

Ry fue calculado suponiendo que el radio angular del bulbo es de 10°, esto basado en los
criterios (a) y (b), y que estd a una distancia de 8 kpc, como se muestra en la figura 3.1. Con estos
datos, y usando la ecuacion 3.4, se obtuvo que R,,; = 1.41 kpc, lo cual esta dentro del rango de
valores que se dan para el didmetro del bulbo en la literatura, que van de 1.9 a 3.0 kpc! (Binney &
Tremaine, 2008).

Con el criterio antes explicado se ha encontrado que 12 NPs de la muestra pertenecen al bulbo,
las cuales cumplen todas el criterio (¢) y estan indicadas en la primera columna de la tabla 3.1 con
el superindice ‘bulbo’. Al comparar con los trabajos donde se usan los criterios habituales y varios
de los mismos objetos que en este trabajo (Stanghellini et al., 2012; Garcia-Herndndez & Gorny,

2014), no todos los objetos que ellos consideran del bulbo son considerados en este trabajo como

'En esta aproximacién suponemos que el bulbo es esférico, sin embargo, recordemos que el bulbo cuenta con una
barra (con sus semiejes cumpliendo la relacion 1:0.3:0.3) la cual esté inclinada a ~ 20° de la linea que une al centro
gal4ctico con el Sol.
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Figura 3.1. Esquema usado para calcular Rp,;. Nuestra posicion en la galaxia estd indicada con el simbo-
lo solar y la regién sombreada corresponde al bulbo.

parte de él. Por otro lado, todos los objetos que se consideran del bulbo en este trabajo también lo

son en los otros trabajos.

Se han comparado los resultados obtenidos con los criterios habituales con los que se obtienen
al usar nuestro criterio. Para nuestra muestra, en el primer caso (usando los criterios usuales como
Stanghellini et al., 2012, al que llamaremos caso A) se obtienen 43 objetos y en el segundo (usando
el procedimiento explicado anteriormente, que en adelante se llamard caso B) 12 objetos. Ambos
grupos (caso A y B) sélo incluyen aquellas NPs de las que conocemos D, y el flujo en 5 GHz,
y que tienen bien definido su tipo de polvo. Vimos que muchos de los objetos que se encuentran
en el bulbo segin el caso A tienen distancias Galactécentricas mucho mas grandes de lo que se
esperaria. Por ejemplo, H 1-17 y Th 3-12 cumplen con el caso A, pero tienen unas R de 18 y 8 kpc
respectivamente (aunque esto podria deberse a la incertidumbre en sus distancias). Para el caso A,
como medida indirecta de la distancia se usa el flujo en 5 GHz, pero este criterio no toma en cuenta
que pueden existir objetos alejados del bulbo que tengan flujos menores a 100 mJy. La NP H 1-17
cuenta con flujo en 5 GHz de 6 mJy y Th 3-12 de 4.5 mJy (Stanghellini & Haywood, 2010), lo que
sirve de ejemplo de lo que se ha dicho. Es por esto que, a pesar de contar con menos objetos, se ha

preferido usar el caso B sobre el caso A.

En la tabla 3.1 estdn indicados los valores para [ y b (tercera y cuarta columna) y D, (quinta
columna) usados para calcular Xg (sexta columna), Y (séptima columna), y R (octava columna),
con las ecuaciones 3.1, 3.2 y 3.4 respectivamente. En la tabla 3.1 se han omitido los objetos sin
informacion de D, o aquellos en los que hay duda sobre su tipo de polvo, con lo que presentamos

datos para 106 objetos.

Se ha tenido especial cuidado a la hora de escoger la fuente de las distancias heliocéntricas. La

base de datos de GAIA? ofrece una enorme fuente de informacién, sin embargo, obtener una dis-

2https://gea.esac.esa.int/archive/
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tancia heliocéntrica a partir de un paralaje es en muchos casos inviable (Bailer-Jones et al., 2018).
Algunos paralajes de GAIA son negativos y/o tienen errores asociados enormes, para una gran can-
tidad de objetos de nuestra muestra se did. Luri et al. (2018) explican que la determinacion de la
distancia no es inmediata, sino que hay que usar anélisis bayesiano para encontrar la distancia més
probable a partir de las medidas (lo cual llevaria mds tiempo del disponible). Asi que, por cuestio-
nes de practicidad, por el momento decidimos usar otros catdlogos de distancias, dejando para el
futuro un andlisis mds cuidadoso de las distancias de GAIA. En Frew et al. (2016) se compila la
mayor cantidad de distancias para NPs obtenidas de manera homogénea en la literatura. La forma
en que Frew et al. (2016) obtiene las D, es usando una técnica basada en calcular el radio intrinseco
de la nebulosa (en parsec) mediante la relacion de éste con el brillo superficial en Ha. Con el radio

intrinseco y el didmetro angular obtienen la distancia.

Otro trabajo con una gran compilacién de distancias heliocéntricas es el de Stanghellini & Hay-
wood (2010), quienes utilizan un calibrador basado en la técnica Shklovsky/Daub. Esta técnica se
basa en calcular el radio de la NP suponiendo que toda su masa estd ionizada y que todas tienen
la misma masa. Con el radio y con el didmetro angular se puede obtener la distancia heliocéntrica
(Osterbrock & Ferland, 2006). En Smith Jr (2015) se menciona que los errores en las medidas de

las D, en Stanghellini & Haywood (2010) incrementan con el radio nebular.

Por otra parte, distintos estudios han mostrado que la relacién entre el brillo superficial en Ha' y
el radio es el método de determinacidn de distancias estadisticas mds confiable del que disponemos
(Jacob et al., 2013; Ali et al., 2015; Smith Jr, 2015). Por lo tanto hemos decidido usar los valores de
D, reportados por Frew para todos los objetos donde estan disponibles. Usamos las D de Stang-
hellini & Haywood (2010) en 22 objetos, y en tres casos, en los que no habia otra estimacion de
distancia se usé la de GAIA, previa revision de que fuera posible obtener las distancias a partir de
paralajes sin problemas, es decir que tuvieran paralajes positivos con errores no mayores a cinco

por ciento.

En general las distancias reportadas en Stanghellini & Haywood (2010) son mayores que las de
Frew et al. (2016) y pueden llevar a Rg muy distintos. Veamos, por ejemplo, el objeto He 2-260.
Stanghellini & Haywood (2010) reportan una distancia heliocéntrica de 17.03 kpc, mientras que
Frew et al. (2016) reporta un valor de 8.30 kpc. Con su valor Stanghellini & Haywood (2010) asig-
nan unas coordenadas Xg = 16.73 kpc, Y = 1.99 kpc al objeto, mientras que en este trabajo tiene
coordenadas Xg = 8.16 kpc, Y = 0.97 kpc. Segun el criterio para decidir si un objeto es del bulbo,
0 no, para Stanghellini el objeto no pertenece al bulbo (pues Rg>'™9"“/l"i = 8 95 kpc) mientras que

con los valores de Frew si (pues Rg™" = 0.98 kpc). Hemos revisado cémo la informacién de las

36



RECOPILACION DE PARAMETROS NEBULARES

DISTRIBUCION EN LA GALAXIA

D, de las 22 NPs usadas en este trabajo que vienen del trabajo de Stanghellini & Haywood (2010)

afectan nuestros resultados. Si excluimos esas NPs obtenemos resultados muy parecidos a los ob-

tenidos al usar la muestra completa.

Para las coordenadas Xg, Y y Rg las incertidumbres se calculan usando propagacion de errores:

ORg = ciR& [Dg cos(b) — 8 cos(b) cos(l)] .
G

0XGg = 6D cos(b) cos(l),

0Yg = 6D cos(b) sin(l),

6Z¢ = 6Dq sin(b),

Los valores de 6D, que se estan usando se presentan en la quinta columna de la tabla 3.1.

(3.5)
(3.6)
(3.7)

(3.8)

Tabla 3.1. Coordenadas galicticas (I, b), distancias heliocéntricas (Dg), coordenadas galdcticas (Xg,
Ys) y distancias galactocéntricas (Rg). Los objetos del bulbo estan indicados con la leyenda ‘bulbo’
como superindice en la primera columna.

Nombre Tipo [ b Do XG Y Zg Rg Ref.
[°] [°] [kpc] [kpc] [kpc] [kpc] [kpc]
Al 2-F PAH 358.5 29 129+42 129+42 -03+0.1 07+02 49+42 2
Al 2-R PAH 3587 —27 13.0+42 13.0+42 -03+01 —-06+02 50+42 2
BI 3-15 PAH 06 -13 1.8+3.6 1.8+36 00+00 -00+0.1 62+36 2
BoBn 1 PAH 1084 -76.1 227+65 -17+05 52+15 -221+63 11.0+3.6 2
Cn 1-5 MD 22 94 50x14 49+14 02+01 -08+02 3.1x14 2
Cn 2-1bulbo ORD 3562 —44 75+22 74+21 -05+01 -06+02 08+1.5 2
H1-1 SR 3434 119 14.1+40 132+37 -39=x1.1 29+08 65+3.8 2
H1-15 MD 1.4 53 9.6+33 96+33 02x0.1 09+03 1.6+34 1
H1-16 MD 0.1 43 63+13 63+13 0.0+0.0 05+0.1 1.7+12 1
H1-17 CRD 3583 30 260+52 260+52 -08+0.2 14+03 18.0+52 1
H1-18 MD  357.6 26 26+05 26+05 -0.1+0.0 0.1+00 54+0.5 1
H 1-19buibo MD 3589 34 94+28 94+28 -02=+0.1 06+02 14+28 1
H 1-20 MD 3589 32 62+18 62+18 -0.1+0.0 03+0.1 18+1.8 2
H1-23 ORD 357.6 17 62+19 62+19 -03x0.1 02+0.1 18+1.9 2
H 1-29 MD 3552 25 102+3.1 101+31 -09+03 —04+0.1 23+3.0 2
H 1-32bulbo ORD 3556 -27 78=+24 77+23 -06+02 -04+0.1 06+0.7 2
H 1-35 ORD 3557 35 54=+17 54+17 -04+0.1 -03+01 27+1.6 2
H 1-40buibo ORD 3597 -26 80+34 79+34 -00+00 -04+02 0.1+23 2
H 1-43 MD 3571 -47 125+41 124+41 -06+02 -1.0+03 45+4.1 2
H 1-46buibo ORD 3585 —42 7.1x21 71+21 -02+0.1 -05+02 09+20 2
H 1-53 MD 43 26 102+35 102+35 08+03 -05+02 23+34 2

Continda en la pagina siguiente.
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Tabla 3.1 (continuacion). Coordenadas galacticas (I, b), distancias heliocéntricas (D), coordenadas
galacticas (Xg, Yg) y distancias galactocéntricas (Rg). Los objetos del bulbo estan indicados con la leyenda
‘bulbo’ como superindice en la primera columna.

Nombre Tipo [ b Do Xg Y ZG Rg Ref.
[°] [°] [kpc] [kpc] [kpc] [kpc] [kpc]
H 1-56buibo ORD 1.7 -46 89+26 89+2.6 0.3+0.1 -0.7+£02 09x2.6 2
H 1-8 MD  352.6 30 90+1.8 89+18 -12+0.2 0.5+0.1 1.5+1.3 1
H1-9 ORD 3559 36 57+19 5719 -04=+0.1 0.4 +0.1 23+1.8 2
H 2-11bulbo MD 0.7 47 82+3.1 82+3.1 0.1+£0.0 07+£03 0231 2
H 2-13buibo MD 3572 20 6.8+2.1 6.8+2.1 -03=x0.1 0.2+0.1 1.3+2.0 2
H 2-39buibo SR 29 -39 92+27 9.2+27 0.5+0.1 -0.6+0.2 1.2+2.6 2
H 2-48 ORD 11.3 -94 60zx17 5.8+1.7 1.2+03 -1.0+03 25+13 2
Hb 4 ORD 3.1 29 29+09 29+09 0.2+0.0 0.1+00 51+09 2
HD 151895 ORD 3258 -128 65+1.8 52+15 -36x10 -14+x04 45+0.1 2
He 2-115 CRD 3213 28 5015 39+1.1 -3.1+09 0.2+0.1 52+03 2
He 2-129 ORD 325.0 32 7.0+22 58+1.8 -40+13 04+0.1 4.6+0.2 2
He 2-149 ORD 3294 -27 13.1+26 11.3+£23 -6.7+1.3 -0.6 +0.1 74+22 1
He 2-151 ORD 3260 -65 127+3.7 105+£3.0 -7.1+2.1 -14+£04 7530 1
He 2-157 MD 3310 -27 83x30 73+27 -40x15 -04 0.1 41+1.0 2
He 2-186 ORD 336.3 -56 69+20 63+18 -28+x08 -07+02 32+02 2
He 2-248 PAH 3415 -9.1 12.1x45 114+42 -38+14 -19+£07 51+39 2
He 2-260"">  ORD 8.2 6.8 83+25 82+25 1.2+04 1.0+£0.3 1.2+0.8 2
He 2-459 MD 68.3 =27 72+33 26+1.2 6.6 +3.1 -03+02 85%1.6 2
He 2-86 MD  300.7 =20 46=+1.5 24+08 -4.0+1.3 -0.2+0.1 6.9 +0.1 2
He 2-99 PAH 3090 -42 3.1x09 20+06 -24+07 -02x0.1 6.5+0.3 1
IC 2003 PAH 1612 -148 43+12 -40=x1.1 1.3£04 -1.1+£03 120+1.2 2
IC 4732 ORD 10.7 -64 11.1+32 10.8 3.1 20+06 -12+04 35+3.0 2
IC 4776 MD 20 -134 44+13 43+1.2 02+00 -1.0+03 37x12 2
K 3-13 MD 34.0 22 82+1.6 6.8+14 46+09 0.3+0.1 4.8 +0.6 1
K 3-17 PAH 39.8 2.1 1.8 £ 0.6 14+0.5 1.2+04 0.1£00 67+04 2
K 3-19 CRD 329 28 12425 104 £ 2.1 6.7+1.3 -0.6 £0.1 7.1+£2.0 1
K 3-29 PAH 48.1 1.1 62+12 41+08 46+09 0.1+£0.0 6.0+0.2 1
K 3-31 CRD 52.9 2.7 10.8+34 6.5+2.0 8.6 +2.7 05+02 87+23 2
K 3-33 MD 459 -19 152+30 10621 109+22 -05+01 11.2+26 1
K 3-37 CRD 59.4 23 9129 46=+1.5 7.8+2.5 0.4 +0.1 85+1.7 2
K 3-39 CRD 599 20 19.1+3.8 96+19 16533 0.7+£0.1 16.6+3.5 1
K 3-40 ORD 589 1.3 67+20 35+£1.0 5.8+1.7 02+00 73+0.7 2
K 3-49 ORD 69.2 28 143+29 51+1.0 134+27 0.7+0.1 13.7+24 1
K 3-52 MD 679 -0.2 157+49 59+19 145+46 -0.1+00 14.7+43 2
K 3-54 CRD 63.8 -33 234x47 103+£21 21.0+x42 -13+£03 21.1+44 1
K 3-60 PAH 98.2 49 74+24 -1.1+03 73+24 0.6+02 11.6+1.8 2

Continda en la pagina siguiente.
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Tabla 3.1 (continuacion). Coordenadas galacticas (I, b), distancias heliocéntricas (D), coordenadas

galacticas (Xg, Yg) y distancias galactocéntricas (Rg). Los objetos del bulbo estan indicados con la leyenda

‘bulbo’ como superindice en la primera columna.

Nombre Tipo [ b Do Xg Y ZG Rg Ref.
[°] [°] [kpc] [kpc] [kpc] [kpc] [kpc]
K 3-62 CRD 952 07 71+£24 -0.6+02 7.1+24 0.1+00 11.2+1.7 2
K 3-78 ORD 83.7 46 145+4.1 03+0.1 145=x4.1 1.2+£03 164+3.6 2
K 4-41 ORD  68.7 1.9 94+35 34+1.3 8.7+3.2 0.3+0.1 99+23 2
KFL 4 PAH 30 =26 135+27 13.5+£2.7 0.7+0.1 -0.6 0.1 55+2.7 3
M 1-12 CRD 2353 -39 84zx27 -48+15 -69+22 -0.6+02 145+24 2
M 1-20Pubo CRD 6.1 83 79+23 7.8+2.3 0.8+0.2 1.1+£03 09+02 2
M 1-25 MD 4.9 49 56+19 56+19 05+0.2 05+02 25+1.8 2
M 1-27 MD  356.5 -23 34z+13 34+13 -02=x0.1 -0.1+0.1 46+1.3 2
M 1-31 MD 6.4 20 6017 59+1.7 0.7+£0.2 0.2+0.1 22+1.6 2
M 1-32 MD 11.9 42  3.6=+x1.1 35+ 1.1 0.7+£0.2 0.3+0.1 46+1.0 2
M 1-33 ORD 13.1 4.1 74+1.5 72+14 1.7+ 0.3 0.5+0.1 1.9+0.3 1
M 1-35 SR 39 -23 33x10 32+1.0 02+0.1 -0.1£00 48=+1.0 2
M 1-3gbuibo MD 24 =37 7122 7.1£22 0.3+0.1 -0.5+0.1 1.0£2.0 2
M 1-40 MD 8.3 -1.1 24+£0.8 24+£0.8 04+0.1 -00+£00 56+0.38 2
M 1-5 CRD 184.0 -2.1 6619 -66+19 -05+0.1 -02+0.1 146x19 2
M 1-51 MD 209 -1.1 23+0.8 22+0.7 0.8+0.3 -0.0+£00 59+0.7 2
M 1-60 ORD 19.7 -45 68+23 64+2.1 23+0.8 -05+02 28+0.6 2
M 1-61 MD 194 -53 6.6+20 62+1.9 22+0.7 -06+02 28+0.7 2
M 2-20 PAH 04 -19 S51+1.7 51+1.7 00+0.0 -02=+x0.1 29+1.7 2
M 2-23 ORD 22 =27 5919 59+1.9 0.2+0.1 -0.3+0.1 21+£1.9 2
M 2-27 MD 3599 -45 63+1.38 62+1.8 -00+00 -05=+0.1 1.8+1.8 2
M 2-42 ORD 82 -48 96+19 94+19 1.4+0.3 -08+02 20x1.6 1
M 2-5 MD 3512 52 56+19 55+19 -0.8+03 05+02 27+x1.7 2
M 3-10 ORD 358.2 36 55+1.6 54+1.6 -02=x0.1 03+£0.1 26x1.6 2
M 3-23 ORD 09 -48 43+13 43+13 0.1£00 -04=x0.1 37+1.3 2
M 3-25 MD 19.7 32 58%1.2 55+1.1 20+£04 03+0.1 32+0.6 1
M 3-38 MD 3569 44 11.7+£3.6 11.7£36 -0.6+0.2 09+£03 37+36 2
M 3-40 MD  358.7 52 11.8+24 11.7+£23 -03+0.1 1.1+£02 37+24 1
M 3-44 MD 3593 -1.8 52+20 52+20 -0.1+£00 -02=+0.1 2.8+2.0 2
M 3-54 SR 186 -22 8.1+28 7.7+2.6 26+09 -03+0.1 2.6 +0.6 2
M 3-8 ORD 358.2 42  6.6+20 6.6+2.0 -02=x0.1 0.5+0.1 14+£19 2
M 4-5 ORD 0.7 32 58z+2.1 5.8+2.1 0.1+£0.0 0.3+0.1 22+2.1 2
MacC 1-11 PAH 86 2.6 1.8+0.3 1.8 +0.3 03+00 -0.1+00 62+03 3
NGC 2867 MD  278.1 -59 22+06 03+01 -22+06 -02=+0.1 8.0+0.1 2
NGC 3132 ORD 272.1 12.3 1.1+£0.3 0.0+£00 -1.1+0.3 0.2+0.1 8.0+0.0 2
NGC 40 CRD 120.0 9.8 1.3+£04 -0.7+0.2 1.1+0.3 0.2+0.1 8.7+0.2 2

Continda en la pagina siguiente.
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Tabla 3.1 (continuacion). Coordenadas galacticas (I, b), distancias heliocéntricas (D), coordenadas

galacticas (Xg, Yg) y distancias galactocéntricas (Rg). Los objetos del bulbo estan indicados con la leyenda

‘bulbo’ como superindice en la primera columna.

Nombre Tipo [ b Do Xg Y ZG Rg Ref.

[°] [°] [kpc] [kpc] [kpc] [kpc] [kpc]

NGC 6644 CRD 83 73 50=x14 49+14 0702 -06+02 32+13
NGC 6807 ORD 429 -69 95%27 6.9+2.0 64+18 -1.1+£03 65=+1.5
NGC 7026 MD 89.0 0.3 1.7+0.5 0.0+£0.0 1.7£0.5 0.0+£0.0 81+0.1
PB2 CRD 2630 -55 98+29 -12+04 -97+£29 -09+03 134+23
Pe 1-1 PAH 2854 1.5 54+138 14+05 -52+18 0.1+00 84+0.7
Pe 2-15 PAH 260 -1.8 45+0.7 4.0+0.6 2003 -01+£00 44+04
Sp 4-1 PAH 68.7 148 3.6=+05 1.3+0.2 33+05 09+01 75+0.1
Th 3-12 MD  356.8 33 163+49 163+49 -09+03 09+£03 83+49
Vd 1-5 PAH 3448 34 27+04 26+04 -0.7+0.1 02+00 55+04
VVv3 PAH 1196 -6.7 204+4.1 -100+20 17.6+35 -24+05 251+39

WRAY 16-8§ CRD 2644 -127 68+20 -06+02 -66+19 -15+04 109+123
WRAY 16-94 CRD 2949 -43 81+23 34+1.0 -73+2.1 -06+02 86+13
WRAY 17-94 ORD 1.2 2.1 57+19 57+1.9 0.1+0.0 02+0.1 23+19

N D = WD~ NN NN

Referencias de Dg: 1 Stanghellini & Haywood (2010), 2 Frew et al. (2016), 3 GAIA.

3.2. Diametro Nebular

Podemos obtener el didmetro intrinseco (d) de una NP conociendo su didmetro angular (0) y la

distancia a la que estéd de nosotros, es decir Dg:

d = Dgtan (6). (3.9)
Cuando el didmetro angular es suficientemente pequefio, como es el caso de estos objetos,

podemos hacer la aproximacién siguiente:

tan (grad) = grad, (310)

donde el subindice indica que el didmetro angular estd en radianes. En nuestro caso tenemos el
diametro angular en segundos de arco. Para pasar de segundos de arco a radianes usamos la si-
guiente férmula:
0 n
Orad = == X ——= = 4.85 x 107%. 3.11
473600 " 180 G-I

Usando las ecuaciones 3.9, 3.10 y 3.11 obtenemos que:
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d = 4.85 x 107°Dyp. (3.12)
y las incertidumbres se calculan usando:

6d = 4.85 X 107°6D0. (3.13)
Utilizando las distancias D, presentadas en la Tabla 3.1 y los didmetros angulares que se mues-
tran en la Tabla 3.2 (tomados de Parker et al., 2016) se obtienen los didmetros nebulares para 102
NPs de la muestra, que se listan en la Tabla 3.2, las cuales tienen informacién tanto de D, como de
0 y para las cuales podemos definir con certeza el grupo al que pertenecen segtin su tipo de polvo.
Hemos revisado otras fuentes para encontrar informacién sobre 6, pero no encontramos mas que
las aqui mostradas. Los didmetros angulares de Parker et al. (2016) se obtuvieron usando un proce-
dimiento similar en todos los objetos y se basan en imdgenes en Ha en la mayoria de los casos y en
imagenes en [O III] A5007 en los otros. En algunos casos, donde proporcionan un valor para el eje
mayor distinto al del eje menor, tomamos los valores del eje mayor. Para la mayoria de los objetos
la diferencia entre un eje y el otro es menor al 30 %, aunque para tres objetos (IC 4776, NGC 7026,
He 2-260) la diferencia es un poco mayor al 50 %.

Tabla 3.2. Didmetros angulares (6) y didmetros (d). Los didmetros angulares se obtuvieron de Parker
et al. (2016), en donde no se presentan incertidumbres.

Nombre Tipo 0 d

[”] [pc]
Al 2-F PAH 42 0.26 +0.09
Al 2-R PAH 64 0.40+0.13
BI 3-15 PAH 6.0 0.05 £0.01
BoBn 1 PAH 22 0.24 £ 0.07
Cn 1-5 MD 72 0.17 £ 0.05
Cn 2-1 ORD 2.6 0.09 £0.03
H1-1 SR 3.1 0.21 +£0.06
H 1-15 MD 1.8 0.08 £0.03
H1-16 MD 5.0 0.15+£0.03
H 1-17 CRD 23 0.29 + 0.06
H 1-18 MD 9.0 0.11 £0.02
H1-19 MD 26 0.12 +£ 0.04

Continda en la pagina siguiente.
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Tabla 3.2 (continuacién). Didmetros angulares ()

y didmetros (d).

Nombre Tipo 0 d

@ [pc]
H 1-20 MD 44 0.13 £ 0.04
H 1-23 ORD 35 0.11 £0.03
H 1-29 MD 3.0 0.15 £0.05
H 1-32 ORD 23 0.09 £0.03
H 1-35 ORD 3.0 0.08 +£0.02
H 1-40 ORD 14 0.05 +£0.02
H 1-43 MD 20 0.12 £ 0.04
H 1-46 ORD 3.0 0.10 £0.03
H 1-53 MD 23 0.11 £ 0.04
H 1-56 ORD 4.2 0.18 £ 0.05
H 1-8 MD 34 0.15£0.03
H 1-9 ORD 5.0 0.14 £ 0.05
H2-11 MD 20 0.08 £0.03
H2-13 MD 438 0.16 £ 0.05
H 2-39 SR 69 0.31 +0.09
H 2-48 ORD 3.0 0.09 £0.03
Hb 4 ORD 11.1 0.15+0.05
HD 151895 ORD 3.1 0.10 £0.03
He 2-115 CRD 34 0.08 +£0.02
He 2-129 ORD 29 0.10 £ 0.03
He 2-149 ORD 0.7 0.04 £ 0.01
He 2-151 ORD 1.8 0.11 £0.03
He 2-157 MD 3.0 0.12 £ 0.04
He 2-186 ORD 9.0 0.30 + 0.09
He 2-248 PAH 1.8 0.11 £ 0.04
He 2-260 ORD 8.0 0.32 +£0.10
He 2-459 MD 3.0 0.10 £ 0.05
He 2-86 MD 32 0.07 £0.02
He 2-99 PAH 279 0.42 +0.12
IC 2003 PAH 10.0 0.21 £ 0.06

Continda en la pagina siguiente.
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Tabla 3.2 (continuacién). Didmetros angulares ()

y didmetros (d).

Nombre Tipo 0 d

@ [pc]
IC 4732 ORD 14 0.08 +0.02
IC 4776 MD 85 0.18 £ 0.05
K 3-13 MD 42 0.17 £0.03
K 3-17 PAH 18.6 0.16 £ 0.05
K 3-29 PAH 25 0.07 £0.01
K 3-31 CRD 2.0 0.10 £ 0.03
K 3-33 MD 45 0.33 +0.07
K 3-37 CRD 25 0.11 £0.03
K 3-39 CRD 7.0 0.65£0.13
K 3-40 ORD 4.0 0.13 £ 0.04
K 3-49 ORD 30 0.21 +£0.04
K 3-52 MD 25 0.19 £ 0.06
K 3-60 PAH 3.0 0.11 £ 0.04
K 3-62 CRD 5.0 0.17 £ 0.06
K 3-78 ORD 6.0 042 +£0.12
K4-41 ORD 3.0 0.14 £ 0.05
KFL 4 PAH 3.0 0.20 £ 0.04
M 1-12 CRD 1.8 0.07 £0.02
M 1-20 CRD 25 0.10 £ 0.03
M 1-25 MD 5.0 0.14 £ 0.05
M 1-27 MD 6.7 0.11 £ 0.04
M 1-31 MD 35 0.10 £ 0.03
M 1-32 MD 9.1 0.16 £ 0.05
M 1-33 ORD 3.0 0.11 £0.02
M 1-35 SR 73 0.12 £ 0.04
M 1-38 MD 35 0.12 £ 0.04
M 1-40 MD 9.2 0.11 £ 0.04
M 1-5 CRD 2.8 0.09 +0.03
M 1-51 MD 154 0.17 £ 0.06
M 1-60 ORD 25 0.08 £0.03

Continda en la pagina siguiente.
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Tabla 3.2 (continuacién). Didmetros angulares ()

y didmetros (d).

Nombre Tipo 0 d

@ [pc]
M 1-61 MD 1.8 0.06 +0.02
M 2-20 PAH 4.1 0.10 £ 0.03
M 2-23 ORD 40 0.11 £ 0.04
M 2-27 MD 33 0.10 £ 0.03
M 2-42 ORD 10.0 0.46 +0.09
M 2-5 MD 6.5 0.18 £ 0.06
M 3-10 ORD 42 0.11 £0.03
M 3-23 ORD 13.6 0.29 + 0.08
M 3-25 MD 39 0.11 £0.02
M 3-38 MD 1.6 0.09 £0.03
M 3-40 MD 22 0.13 £0.03
M 3-44 MD 44 0.11 £ 0.04
M 3-54 SR 44 0.17 £ 0.06
M 3-8 ORD 50 0.16 £ 0.05
M 4-5 ORD 6.7 0.19 £ 0.07

NGC 2867 MD 144 0.16 +£ 0.04
NGC 3132 ORD 86.0 0.47+0.13
NGC 40 CRD 56.0 0.36 £ 0.10
NGC 6644 CRD 44 0.11 £0.03
NGC 6807 ORD 2.0 0.09 £0.03
NGC 7026 MD 39.0 0.32 +0.09

PB 2 CRD 3.0 0.14 £ 0.04
Pe 1-1 PAH 3.0 0.08 £0.03
Pe 2-15 PAH 420 091 +0.14
Th 3-12 MD 2.0 0.16 £ 0.05
Vd 1-5 PAH 11.2 0.14 £ 0.02
AR PAH 119 1.17+0.23
WRAY 16-8§ CRD 3.8 0.13+0.04
WRAY 16-94 CRD 2.5 0.10 +0.03

Continua en la pagina siguiente.
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Tabla 3.2 (continuacién). Didmetros angulares ()

y didmetros (d).

Nombre Tipo 0 d
[”] [pc]

WRAY 17-94 ORD 4.6 0.13+0.04

3.3. Flujos, luminosidades y brillos superficiales en HS

En la tercera columna de la Tabla 3.3 se muestran los flujos en HB para aquellas NPs de la
muestra para las que se encontré dicha informacién (65 objetos) y que, ademds, estan clasificadas

con seguridad en uno de los diferentes grupos de acuerdo al polvo que contienen.

Se ha recopilado también el coeficiente de extincion (c(Hp), cuarta columna de la Tabla 3.3)
para poder corregir estos flujos. Para los flujos obtenidos de Acker et al. (1991b), Barker (1978),
Cuisinier et al. (1996), Wang & Liu (2007), Tsamis et al. (2003), Wesson et al. (2005) y Escudero
et al. (2004) se ha tomado el coeficiente de extincion dado por los autores. En el caso de Garcia-
Herndndez & Gorny (2014) y Dopita & Hua (1997), quienes no proporcionan los valores de c(HB),
se ha calculado el coeficiente usando el cociente de las lineas de la serie de Balmer Ha y HB, dado
por los autores. Usando la ley de extincién de O’Donnell (1994) y los valores del cociente Ha/HB
observado y tedrico (suponiendo que las NPs estdn a una temperatura de 10, 000 K Osterbrock &
Ferland, 2006, dan un valor de 2.87 para el cociente), mediante la paqueteria de python PyNeb
(Version 1.1.11, Luridiana et al., 2015) obtuvimos los valores de c(Hp).

Los flujos corregidos se calculan como:

log(Fup) = log(F{i) + c(Hp). (3.14)

Con los flujos en HB corregidos y las distancias heliocéntricas podemos calcular las luminosidades
en HB, Ly, con la féormula:
4 FypD?
W A 10%

donde Ly estd en luminosidades solares, Dy en cm y Fyg en erg cm” s™'. Las luminosidades se

(3.15)

presentan en la quinta columna de la tabla 3.3.
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Calculamos también los brillos superficiales Sy mediante:

Fyp
Suyp=—"". 3.16
i 4 (de)2 ( )
Donde el 26,,, = 6. Hemos obtenido el valor de Sy para 62 objetos (ya que para tres de ellos no

tenemos informacion del tamafio angular), mostrados en la sexta columna de la tabla 3.3.

Tabla 3.3. Flujos observados (F ?I%S), coeficientes de extincion (c(Hp)), luminosidades (Lyg) y brillos
superficiales (S pg).

Nombre Tipo —log(F %t};) c(HB) log(Lup) log(Swus) Ref.
[erg cm™2 s7!] Lo, [ergem™2s!sr!]
BI 3-15 PAH 14.6 3.2 -0.7 -29 A
BoBn 1 PAH 12.5 0.0 04 -3.1 C
Cn 1-5 MD 114 0.5 0.7 -25 G
Cn 2-1 ORD 11.6 1.6 1.9 -07 G
H 1-1 SR 12.1 0.5 0.8 -25 A
H 1-16 MD 12.7 1.1 0.1 -20 A
H 1-17 CRD 13.1 1.9 1.9 -1.8 C
H 1-20 MD 13.0 2.2 1.0 -20 A
H 1-23 ORD 12.9 2.7 1.6 -1.1 A
H 1-35 ORD 11.5 1.6 1.7 -08 G
H 1-43 MD 12.4 1.0 09 -19 E
H 1-53 MD 12.6 2.1 1.8 -10 F
H 1-56 ORD 13.3 0.9 -0.3 -35 A
H2-11 MD 13.9 2.9 1.0 -15 E
H 2-39 SR 12.9 1.4 0.6 -3.1 A
H 2-48 ORD 114 0.9 1.2 -14 E
Hb 4 ORD 12.7 1.9 04 =27 A
HD 151895 ORD 10.9 0.2 1.1 -1.6 D
He 2-115 CRD 12.2 2.3 1.7 -0.8 A
He 2-129 ORD 12.9 1.3 0.3 -24 A
He 2-151 ORD 11.9 1.2 1.6 -12 A
He 2-157 MD 12.7 1.6 09 -19 A
He 2-260 ORD 12.4 0.7 0.7 -34 E
He 2-86 MD 12.3 2.0 1.3 -1.1 D

Continda en la pagina siguiente.
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obs

Tabla 3.3 (continuacién.) Flujos observados (F2%), coeficientes de extincién (c(HB)), luminosidades

H,
(Lup) y brillos superficiales (S yg). ’

Nombre Tipo —log(F %'f;) c(HB) log(Lup) log(Sus) Ref.

[erg cm™2 s7!] [Lo] [ergem™2s7!sr!]

He 2-99 PAH 12.7 1.1 -04 -43 A
IC 2003 PAH 11.2 0.4 0.6 -27 B
IC 4776 MD 10.7 1.0 1.8 -14 A
K 3-19 CRD 12.9 1.7 1.2 - C
K 3-31 CRD 13.8 3.0 1.5 -12 F
K 3-49 ORD 13.2 1.9 1.2 -2.1 F
K 3-62 CRD 13.1 2.9 1.7 -14 F
K 4-41 ORD 13.0 1.8 09 -20 F
M 1-12 CRD 11.7 0.0 04 -20 D
M 1-20 CRD 11.9 1.4 1.4 -12 G
M 1-25 MD 11.9 1.5 1.2 -1.7 A
M 1-27 MD 12.4 2.1 1.0 -1.8 A
M 1-31 MD 12.6 1.8 0.9 -1.8 E
M 1-35 SR 12.4 2.2 1.0 -1.8 A
M 1-38 MD 12.0 0.8 0.7 -2.1 A
M 1-40 MD 12.9 3.0 1.1 -1.7 A
M1-5 CRD 12.1 1.4 1.2 -14 B
M 1-51 MD 13.5 2.9 0.3 -2.8 A
M 1-60 ORD 12.3 1.3 0.8 -1.7 C
M 1-61 MD 11.5 1.5 1.8 -04 C
M 2-23 ORD 11.6 1.2 1.4 -14 G
M 2-27 MD 12.2 1.9 1.5 -1.2 A
M 2-42 ORD 12.1 1.1 1.1 -29 A
M 2-5 MD 12.1 0.1 -0.3 -35 A
M 3-23 ORD 12.7 1.5 0.2 -34 A
M 3-25 MD 12.8 2.4 1.3 -15 C
M 3-38 MD 13.5 1.9 0.8 -1.8 A
M 3-40 MD 13.6 2.5 1.3 -1.6 A
M 3-44 MD 14.0 3.9 1.5 -1.3 A
M 3-54 SR 13.2 1.4 0.2 -3.0 E

Continda en la pagina siguiente.
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Tabla 3.3 (continuacién.) Flujos observados (F' ;’{bﬂs), coeficientes de extincion (c(HB)), luminosidades

(Lnp) y brillos superficiales (S yg).

Nombre Tipo —log(F %'f;) c(HB) log(Lup) log(Sus) Ref.
[erg cm™2 s7!] [Lo] [ergem™2s7!sr!]

MaC 1-11 PAH 13.4 2.4 -0.3 - F
NGC 2867 MD 10.6 0.4 0.7 -23 A
NGC 3132 ORD 104 0.3 0.1 -39 H
NGC 6644 CRD 11.0 04 1.0 -1.7 B
NGC 6807 ORD 13.8 0.5 -1.1 -38 F
NGC 7026 MD 10.9 1.1 0.9 28 1
PB 2 CRD 12.1 1.0 1.1 -19 D
Pe 1-1 PAH 12.2 1.8 1.2 -12 D
Pe 2-15 PAH 13.7 0.6 -1.6 -62 A
Sp 4-1 PAH 11.8 0.0 -0.5 - 1
WRAY 16-8 CRD 11.3 0.3 09 -20 C

Referencias Fyp : A Acker et al. (1991b), B Barker (1978), C Cuisinier et al. (1996),
D Dopita & Hua (1997), E Escudero et al. (2004), F Garcia-Hernandez & Gérny (2014),
G Wang & Liu (2007), H Tsamis et al. (2003), I Wesson et al. (2005).

3.4. Abundancias quimicas

Para calcular la abundancia de algin elemento quimico en cada NP es necesario conocer sus
abundancias i6nicas, asi al sumarlas obtenemos la abundancia total del elemento, y para calcular las
abundancias ionicas se requiere determinar las condiciones fisicas del gas, es decir la temperatura
electrénica T, y la densidad electrénica n.. Para realizar los célculos requerimos de las intensida-
des de lineas del espectro. Para esto se buscaron los espectros en la literatura. Con estos espectros,
usaremos las lineas de excitacion colisional para obtener las condiciones fisicas y las abundancias

i6nicas y totales de todos los elementos excepto el hidrogeno y el helio.

A partir de los espectros infrarrojos de las NPs se han ordenado las 164 con rasgos seguros de
acuerdo a la claridad con la que podemos identificar los diferentes rasgos de polvo en los espectros.
Con el objetivo de poder realizar un analisis lo mas homogéneo posible de la relacion entre tipo

de polvo y composicidn quimica, buscamos tener espectros en el visible para un nimero similar de
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NPs de cada tipo. Para ello se fue buscando en la literatura los espectros disponibles empezando
por las NPs con los rasgos de polvo més claro (de acuerdo al orden mencionado anteriormente, que
es el orden en el que se presentan las NPs en los apéndices). Para el caso de las NPs con ORD y
MD fue sencillo encontrar espectros, pero para las NPs con PAH , CRD y SR fue mas dificil. Para
los objetos de estos dltimos tres grupos se tuvieron que buscar espectros de objetos con rasgos no
tan claros y a pesar de esto, en el caso de NPs con PAH y SR se encontraron pocos espectros. Se

encontraron preliminarmente espectros para 60 objetos.

En la primera columna de la tabla 3.4 se muestran los objetos para los cuales se ha encontrado
un espectro o mds, en la tercera columna se indican las referencias en las cuales se encuentra cada
uno de los espectros en el visible del objeto, y en la cuarta columna se indica el espectro que se
ha usado para el cdlculo de las abundancias. Puede verse que en muchos casos no se usé ningtin
espectro porque ninguno de ellos tenia las intensidades de lineas necesarias para hacer los calculos,
como lineas de [O 1] o lineas para algtin diagnostico de temperatura o densidad. Finalmente se han
obtenido las abundancias y condiciones fisicas sélo para 30 objetos, de los cuales nueve pertenecen
al grupo de NPs con CRD, diez al grupo de NPs con MD, nueve al de NPs con ORD, uno al de
NPs con PAHs y uno al de NPs sin rasgos. Cabe aclarar que se ha descartado el espectro del objeto
NGC 6807, dado que a pesar de contar con todas las lineas que se esperan presentaba problemas
como dar densidades muy distintas con los diferentes diagnésticos y problemas en la correcciéon

por recombinacion (ver abajo).

A cada uno de los espectros visibles recopilados se le ha calculado un puntaje con el cddigo
creado por Monica Rodriguez (Rodriguez, 2020) que permite tener una idea de la calidad de dicho
espectro (se describird mds adelante en detalle en la seccién 3.4.1). En el caso de encontrar dos o
mas espectros de alguna NP se ha usado el espectro con un mayor puntaje. El cédigo de Rodriguez
(2020) calcula las condiciones fisicas y las abundancias i6nicas, ademas de las abundancias totales.
El programa utiliza las probabilidades de transicion, fuerzas de colision y coeficientes de recombi-

nacion para cada i6n que se muestran en la tabla 3.5.

El procedimiento para calcular las condiciones fisicas es el siguiente: primero se calculan dos
diagndsticos de temperatura (T[N n] y 7.[O m]) y cuatro para la densidad (n.[O 1], n.[Cl m], n,
[Ar 1v] y n.[S 1]) para los objetos en los que es posible hacer esto, en caso contrario, se obtienen las
densidades a partir de las lineas disponibles. Para los célculos en los que se usan las lineas de [O 1]
se usaron las lineas azules. Con las densidades disponibles se calcula el promedio geométrico. Para
el calculo de los parametros fisicos se usa la paqueteria para python PyNeb version 1.1.11 (Luri-

diana et al., 2015). En la tabla 3.6 se muestran las temperaturas y densidades electrénicas obtenidas.
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Con los parametros fisicos y las intensidades se calculan las abundancias i6nicas que se mues-
tran en la tabla 3.7. A partir de estas abundancias idnicas, y los factores de correccion por ionizacién
(ICF por sus siglas en inglés), se obtienen las abundancias totales parael O, N, Ne, S, Ar, Cly el He,
las cuales pueden verse en la tabla 3.8. Los ICF deben usarse ya que en muchos casos no podemos
obtener todas las abundancias i6nicas de algin elemento al ser las lineas de este i6n demasiado
débiles como para medirlas o estdn en otras zonas del espectro. En tales casos los ICF corrigen
la abundancia total por la presencia de los iones que no podemos medir. Los ICF actualmente se
calculan a partir de modelos de fotoionizacién. En nuestro caso, hemos usado los ICF dados por
Delgado-Inglada et al. (2014), a excepcion del nitrégeno, para el que se usé N/O = N*/O* (ver
Peimbert & Torres-Peimbert, 1971; Delgado-Inglada et al., 2015).

Para los célculos hechos a partir de las intensidades de las lineas de [O n] y [N 1] el cddigo
realiza una correccién por recombinacién usando los datos atémicos proporcionados por Storey
et al. (2017) y Kisielius & Storey (2002). Esta correccion se hace ya que las intensidades de lineas
observadas incluyen un aporte por recombinacion. Esta correccion por recombinacion puede mo-
dificar el valor de T[N 1] hasta en 20 % y el de O*/H* en 0.14 dex (Rodriguez, 2020).

Garcia-Herndndez & Gorny (2014) también hacen el cdlculo de las abundancias para una parte
de los objetos de la muestra de este trabajo y con informacién del espectro en el visible para més
objetos; sin embargo, a pesar de que muchos de los espectros en el visible que se utilizan en ese
trabajo también pudieron ser usados en éste, no se hizo, pues esos espectros no contaban con mu-
chas de las lineas que se requeria (en particular las lineas de [O u]). Ejemplos de espectros que no
se usaron en este trabajo, y Garcia-Herndndez & Gorny (2014) si, son los de Cavichia et al. (2010).
La razén para rechazarlos fue que no contaban con ninguna de las lineas de [O 1] requeridas. Por
otro lado, si hemos usado los espectros de Gorny et al. (2004), los cuales también son usados por

Garcia-Hernandez & Gorny (2014) y hemos visto que estos espectros son de los peores puntuados.

3.4.1. Puntaje de los espectros

Para determinar el puntaje de un espectro, el cddigo de Rodriguez (2020) se basa en distintos
criterios con los cuales se asignan puntos. Estos puntos se suman y asi se obtiene el puntaje final.
El primer criterio es si el espectro fue tomado con CCD o no. En caso afirmativo se le da 10 pun-
tos y en caso contrario, cero. En este trabajo se ha decidido sélo utilizar espectros que hayan sido
tomados con CCD.
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El siguiente criterio es si el espectro tiene las lineas necesarias para calcular 7.[O m] y T[N m].
En caso de que puedan calcularse ambas temperaturas, al espectro se le dan 20 puntos, en caso de

que sOlo pueda calcularse una, obtiene 15 puntos.

Se busca también que el espectro cuente con las lineas para calcular n.[S 1] usando el co-
ciente 16716/16731, n.[O 1] usando 43726/13729, n.[Cl mi] con A5518/15538 y n.[Ar 1v] con
A4711/44740. El espectro obtiene 9, 11, 13 o 15 puntos segin puedan calcularse una, dos, tres o

cuatro densidades electronicas respectivamente.

El cédigo revisa también los cocientes entre las lineas [O 1] 15007/14959 y [N 1] 16584/16548.
Estos cocientes tienen un valor teérico (que depende sélo de las probabilidades de transicién), el
cual se compara con el valor observado. Los puntos asignados a cada espectro son proporcionales
a las diferencias entre los valores observados y tedricos, con un méximo de 10 por cociente para

cero diferencias.

La presencia de lineas de He 1 es otro de los criterios para asignar puntos a cada espectro. El
codigo considera las lineas de He 1 14026, 14388, 14471, 14922, 15876 y 16678, las cuales son
poco sensibles a cambios en la profundidad 6ptica de las lineas de He 1. Los espectros obtienen dos

puntos si tienen al menos una linea de las seis antes mencionadas.

Por otro lado, cada abundancia obtenida con las lineas anteriores se compara con el promedio
de las abundancias obtenidas con las lineas mas brillantes, es decir 14471, 15876 y 16678. Al es-
pectro se le asignan tres puntos mds por linea si la diferencia entre el logaritmo de la abundancia
obtenida y el logaritmo del promedio antes dicho es menor a 0.04 dex. Si la diferencia esta entre
0.04 y 0.08 dex se le asignan 2 puntos y si la diferencia es mas grande que 0.08 se le asigna sélo
un punto (sélo porque existe una linea adicional). La mayor cantidad de puntos que pueden obtener

los espectros en este rubro son 20.

El codigo también toma como criterio las intensidades relativas de las lineas de H 1. Primero
verifica que el espectro tenga al menos dos de tres lineas de la serie de Balmer (Ha, Hy, y Ho). El
codigo luego verifica que las intensidades relativas a HS tengan una desviacién minima del valor
esperado. En el caso de que esto se cumpla, al espectro se le asignan 6 puntos. Ademas, si el es-
pectro cuenta con al menos una linea de la serie Paschen y una de la serie de Balmer con un valor
del nimero cuéntico n = 9-20 para su nivel superior se comparan las desviaciones de los cocientes
de intensidades de dichas lineas respecto a HB con sus valores esperados calculando las diferencias

entre dichas desviaciones (Paschen — Balmer). Se asignan 3, 6 0 9 puntos extras si esta desviacion
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estd entre 0.10 y 0.15 dex, 0.05 y 0.10 dex, o es menor a 0.05 dex respectivamente.

El méximo puntaje que puede obtener un espectro es de 100. Para obtener los errores obser-
vacionales Rodriguez (2020) identifica el espectro mejor puntuado de cada objeto. Luego hace la
diferencia entre la abundancia obtenida con el espectro de referencia y la abundancia obtenida con
cada uno de los demds espectros. Observa como se distribuyen los valores absolutos de esas dife-
rencias y ve en qué valor esta el 68 % de esa distribucion. Asi obtiene los errores observacionales

mostrados en la tabla 3.8.

En la dltima columna de la tabla 3.8 se indica el puntaje del espectro de cada objeto. En el caso
de objetos con mds de un espectro, el puntaje indicado es el del espectro con mayor calidad. Los
objetos con los peores puntajes (P < 60) de la muestra son: para el grupo de NPs con CRD, H 1-17,
K 3-31 y NGC 6644; para las NPs con MD, M1-40, M1-51 y M3-38; y para el grupo de NPs con

ORD, Cn 2-1. De estos siete objetos, cinco pertenecen a la muestra de Gorny et al. (2004).

Los espectros con puntajes altos (P > 90) fueron cinco: IC 418 del grupo de NPs con CRD; Cn
1-5, He 2-86, M 1-25 del grupo de NPs con MD; y Pe 1-1 del grupo de NPs con PAHs.

Tabla 3.4. Espectros encontrados y usados para un grupo de objetos de la muestra.

Nombre Tipo Espectros encontrados Espectro usado
Al 2-F PAH 2,12 -
BI 3-15 PAH 2,12 -
Cn 1-5 MD 7,12, 14,27, 28 14
Cn 2-1 ORD 17 17
DdDm 1 ORD 42,44 42
H 1-17 CRD 17 17
H 1-53 MD 15 -
H 1-61 MD 17 -
H1-9 ORD 2,29,20 -
H2-11 MD 17 -
H 2-39 SR 2,1 -
H 2-32 ORD 15, 28 -
Hb 4 ORD 5,14, 16, 24, 27 14
He 2-5 CRD 10 -
He 2-86 MD 14, 16, 18 14

Continda en la pagina siguiente.
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Tabla 3.4 (continuacién). Espectros encontrados y usados para un grupo de objetos de la muestra.

Nombre Tipo Espectros encontrados Espectro usado
He 2-115 CRD 1,18 -
Hu 2-1 CRD 31,32,34,37 37
He 2-95 ORD 40 40
IC 418 CRD 32,33, 36, 38 38
K 3-15 CRD 15 -
K 3-19 CRD 10 -
K 3-31 CRD 15 15
K 3-62 CRD 15,28 -
K 4-41 ORD 15 -
KFL 4 PAH 2,12, 11 -
M 1-12 CRD 1,19 -
M 1-20 CRD 2, 20, 29, 30 30
M 1-25 MD 14, 16, 25, 27 14
M 1-31 MD 17,29 29
M 1-32 MD 14, 16, 27 14
M 1-35 SR 17 17
M 1-40 MD 17 17
M 1-45 MD 10 -
M 1-5 CRD 6 -
M 1-51 MD 19 19
M 1-60 ORD 17 -
M 1-69 MD 15 15
M 2-14 ORD 17,29 29
M 2-23 ORD 12, 30 30
M 2-27 MD 17, 30 30
M 2-42 ORD 30 30
M 3-13 ORD 17 -
M 3-38 MD 17 17
M 3-44 MD 17 -
MaC 1-10 ORD 17 -
Macl-11 PAH 15 -
NGC 40 CRD 4,9,23,27 23

Continda en la pagina siguiente.
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Tabla 3.4 (continuacién). Espectros encontrados y usados para un grupo de objetos de la muestra.

Nombre Tipo Espectros encontrados Espectro usado
NGC 2867 ORD  3,13,16,21, 25,26 13
NGC 3132 ORD 40 40
NGC 3918 CRD 18,35 18
NGC 6644 CRD 1,2,6,17 17
NGC 6807 ORD 15 15
NGC 6826 CRD 39 39
NGC 7026 ORD 22 -
PB 2 CRD 10 -
Pel-1 PAH 7,14, 16, 18 14
Sp4-1 PAH 31 -
Th 3-13 MD 17 -
vd 1-5 PAH 8 -
WRAY 16-100 MD 10 -

Referencias: 1 Acker et al. (1989), 2 Acker et al. (1991a), 3 Aller et al. (1981),

4 Aller & Czyzak (1979), 5 Aller & Keyes (1987), 6 Barker (1978),

7 Burlak & Kniazev (2013), 8 Cavichia et al. (2010), 9 Clegg et al. (1983),

10 Cuisinier et al. (1996), 11 Escudero et al. (2004), 12 Exter et al. (2004),

13 Garcia-Rojas et al. (2009), 14 Garcia-Rojas et al. (2012),

15 Garcia-Hernandez & Goérny (2014), 16 Girard et al. (2007), 17 Gérny et al. (2004),
18 Goérny (2014),19 Henry et al. (2010), 20 Kaler et al. (1996),

21 Kingsburgh & Barlow (1994), 22 Kwitter & Henry (2001), 23 Liu et al. (2004),
24 Milingo et al. (2010), 25 Milingo et al. (2002), 26 Pefia et al. (1998),

27 Peiia et al. (2001), 28 Sabbadin et al. (1987), 29 Smith et al. (2017),

30 Wang & Liu (2007), 31 Wesson et al. (2005), 32 Aller & Czyzak (1983),

33 Dopita et al. (2017), 34 French (1981), 35 Garcia-Rojas et al. (2015),

36 Hyung et al. (1994), 37 Kwitter et al. (2003), 38 Sharpee et al. (2003),

39 Surendiranath & Pottasch (2008), 40 Tsamis et al. (2003), 41 Hyung et al. (2000),
42 Kwitter & Henry (1998), 43 Otsuka et al. (2009), 44 Wesson & Liu (2004).
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Tabla 3.5. Datos atomicos usados.

I6n Probabilidades de transicion Fuerzas de colision
o* Froese Fischer & Tachiev (2004) Kisielius et al. (2009)
ot Storey & Zeippen (2000); Wiese W. L. (1996) Storey & Sochi (2015)
N* Froese Fischer & Tachiev (2004) Tayal (2011)

S* Podobedova et al. (2009) Tayal & Zatsarinny (2010)
Ne* McLaughlin et al. (2011) McLaughlin et al. (2011)
Ar**  Mendoza & Zeippen (1983); Kaufman & Sugar (1986) Galavis et al. (1995)
Ar** Mendoza & Zeippen (1983) Ramsbottom C. (1997)
c1+ Fritzsche et al. (1999) Ramsbottom C. (1997)
I6n Coeficientes de recombinacion

H* Storey & Hummer (1995)

He* Porter et al. (2012)

He** Storey & Hummer (1995)

o Storey et al. (2017)

N* Kisielius & Storey (2002)
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Tabla 3.6. Densidades y temperaturas electronicas.

Objeto nJS ] nJOu] nJClm] n.[Ariv] ne T Nmu] T7T.[O m]

(cm™) (em™) (em™@)  (ecm™) (ecm™) (K) (K)
Cn 1-5 3800 5300 3900 10100 5300 8600 8800
Cn 2-1 4300 - - — 4300 11800 10300
DdDm 1 3500 - 5000 — 4200 12400 12100
H 1-17 18700 18700 16900 11600

Hb 4 6000 8500 6800 7400 7100 9500 9900
He 2-86 15600 15000 22200 35700 20700 10100 8400

He 2-95 4900 13700 8200 17600 7300
Hu 2-1 45800 - 40200 — 42900 10300 8900
IC 418 15000 16000 12400 4800 11000 9500 8800
K 3-31 - - 14800 — 14800 13700 10800
M 1-20 6900 18100 10700 10100 10800 11000 9800
M 1-25 7900 13500 14000 — 11400 8300 7800
M 1-31 - 21200 18000 21000 20000 8400 7400
M 1-32 8500 9700 13900 — 10400 9100 9400
M 1-35 3300 - - - 3300 8400 7300
M 1-40 6000 - - - 6000 11200 12800
M 1-51 6400 - - - 6400 9800 7200
M 1-69 7300 - 8100 - 7700 10100 9600
M 2-14 - 29900 16200 - 22100 6900 6800
M 2-23 12100 - 16500 52800 21900 19700 11800
M 2-27 5200 - 15000 11100 9600 9000 8200
M 2-42 2500 - 3400 3700 3200 9700 8400
M 3-38 6100 — - - 6100 16700 14100
NGC 40 1400 1400 1000 - 1200 8500 10400
NGC 2867 2100 3100 4300 4000 3300 11200 11500
NGC 3132 500 - 800 300 500 9400 9500
NGC 3918 3900 — 6200 5900 5300 10900 12500

NGC 6644 5600 - - - 5600 14800 23300
NGC 6826 1400 1800 1500 2000 1700 9800 9200
Pe 1-1 14000 40100 31000 40200 29000 11000 10000
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Tabla 3.7. Abundancias i6nicas. X'* significa 12+log(X'*/H).

Objeto He* He™™ O O* N Ne*™ S* S* Ar" CI'
Cn 1-5 11.15 - 815 8.69 8.07 837 651 7.08 6.62 542
Cn 2-1 11.03 959 6.89 8.68 6.66 813 527 6.60 6.17 -
DdDm 1 10.96 - 743 793 683 730 538 629 5.68 4.25
H1-17 11.05 9.68 6.87 856 6.73 808 542 6.69 6.17 -
Hb 4 1097 1031 736 8.60 732 816 583 677 633 5.09

He 2-86 11.11 - 737 875 738 833 588 7.08 641 5.02
He 2-95 11.0 8.66 6.50 8.54 656 8.08 524 722 637 4.25
Hu 2-1 1097 822 824 839 725 759 546 638 6.09 4.62
IC 418 10.96 - 834 8.09 764 688 579 6.60 6.02 470
K 3-31 11.04 922 698 86 692 808 536 6.72 6.18 4.55
M 1-20 1098 761 74 856 683 786 536 647 582 452
M 1-25 11.11 759 825 863 791 7.61 631 7.21 6.65 5.27
M 1-31 11.03 - 776 886 7.7 8.06 631 7.22 - 493
M 1-32 11.10 857 820 827 815 731 653 7.02 653 5.26
M 1-35 11.16 9.13 786 894 78 871 6.15 723 6.76 -
M 1-40 1097 10.6 7.58 831 7.79 7.82 633 6.85 6.46 -
M 1-51 11.21 872 822 8.89 8.00 - 62 7.65 676 498

M 1-69 11.04 10.04 7.45 870 7.15 83 5.87 6.85 638 5.00
M 2-14 11.02 - 841 858 833 7.62 620 7.33 5.23

M 2-23 11.00 - 6.11 834 595 764 489 645 583 4.05
M 2-27 11.15 885 7.67 884 7.71 845 6.13 7.11 654 5.16
M 2-42 11.09 845 737 873 7.05 818 571 6.89 621 493
M 3-38 10.88 10.50 6.64 827 693 779 543 653 6.11 -
NGC 40 10.80 7.56 864 7.10 795 588 6.14 6.19 5.73 494
NGC 2867 1092 1046 7.58 846 7.05 793 57 645 599 4387
NGC 3132 11.07 9.51 845 853 820 835 655 6838 642 5.19
NGC 3918 10.82 10.55 7.64 845 7.16 793 554 636 599 4387
NGC 6644 10.78 10.24 6.70 7.28 637 698 491 523 5.13 -
NGC 6826 11.00 - 7.06 855 628 797 456 634 6.11 4.5
Pe 1-1 11.01 7.68 7.82 856 7.32 802 592 6.66 631 4.86
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Tabla 3.8. Abundancias totales. X/H significa 12+log(X/H). Las incertidumbres mostradas son las dadas
en Rodriguez (2020).

Objeto He/H O/H N/H Ne/H S/H Ar/H CI/H Puntaje
+0.05 +011 =014 =+0.14 =+0.16 +=0.11 =+0.14
dex dex dex dex dex dex dex
Cn 1-5 11.15 8.80 8.71 8.74 7.24 6.71 5.57 97
Cn 2-1 11.04 8.70 8.47 8.15 7.02 6.41 — 56
DdDm 1 10.96 8.05 7.45 7.68 6.39 5.76 4.39 74
H 1-17 11.07 8.58 8.45 8.10 7.09 6.41 — 54
Hb 4 11.05 8.67 8.63 8.21 7.12 6.58 5.42 89
He 2-95 11.00 8.54 8.6 8.12 7.71 6.61 4.71 63
He 2-86 11.11 8.77 8.79 8.49 74 6.61 5.33 92
Hu 2-1 10.97 8.62 7.63 7.84 6.42 6.12 4.74 77
K 3-31 11.05 8.62 8.56 8.13 7.09 6.41 4.92 60
IC 418 10.96 8.54 7.84 7.66 6.65 6.07 4.83 94
M 1-20 10.98 8.59 8.02 7.93 6.74 6.0 4.78 80
M 1-25 11.11 8.78 8.44 7.79 7.28 6.71 5.41 92
M 1-31 11.03 8.89 8.83 8.26 7.50 — 5.18 69
M 1-32 11.10 8.54 8.49 7.58 7.13 6.55 5.37 80
M 1-35 11.16 8.98 8.92 8.78 7.48 6.93 — 53
M 1-40 11.12 8.48 8.69 791 7.17 6.68 — 56
M 1-51 11.21 8.98 8.75 — 7.75 6.88 5.15 41
M 1-69 11.08 8.75 8.46 8.32 7.18 6.60 5.30 65
M 2-14 11.02 8.80 8.73 8.16 7.35 — 5.35 66
M 2-23 11.00 8.34 8.18 7.75 7.03 6.07 4.56 74
M 2-27 11.15 8.87 8.92 8.51 74 6.73 542 79
M 2-42 11.09 8.75 8.43 8.24 7.21 6.42 5.23 78
M 3-38 11.03 8.38 8.66 7.89 7.0 6.43 — 56
NGC 40 10.80 8.65 7.96 7.21 6.45 6.22 5.21 77
NGC 2867 11.05 8.59 8.06 8.01 6.75 6.22 5.15 82
NGC 3132 11.08 8.80 8.55 8.41 7.04 6.45 5.31 82
NGC 3918 11.01 8.63 8.15 8.05 6.67 6.24 5.18 73
NGC 6644 10.89 7.45 7.12 7.04 5.53 5.29 — 54
NGC 6826 11.00 8.56 7.78 8.12 6.67 6.33 5.09 66
Pe 1-1 11.01 8.63 8.13 8.13 6.84 6.43 5.04 94
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Capitulo 4
Analisis de resultados

La muestra usada en este trabajo consiste en 208 NPs cuyos espectros infrarrojos disponibles
se han usado para clasificarlas de acuerdo con el tipo de polvo que contienen. De éstas, 164 tienen
rasgos claros mientras que en 44 la identificacion es dudosa. Los 164 objetos con rasgos claros
estdn clasificados de la siguiente manera: 54 MD (33 %), 52 ORD (32 %), 26 PAH (16 %), 25 CRD
(15%) y 7 SR (4 %). Estas 164 NPs son las consideradas de aqui en adelante para buscar correla-

ciones.

Esta muestra es un poco mas numerosa que las de Stanghellini et al. (2012) y Garcia-Hernandez
& Gorny (2014), que contienen 157 y 131 objetos respectivamente. La clasificacion que realizan
esos autores es ligeramente diferente a la de este trabajo ya que no consideran un grupo aparte de
NPs con sélo PAHs (sino que éstas entran dentro del grupo de NPs con CRD como un subtipo). A
pesar de estas diferencias, estos autores reportan que la mayor parte de su muestra estd compuesta

por NPs con MD y ORD, al igual que en este trabajo.

Por otro lado, a diferencia de lo que se ha obtenido aqui, Stanghellini et al. (2012) y Garcia-
Hernandez & Gorny (2014) encuentran un mayor nimero de objetos sin rasgos. Los grupos de NPs
PAH y SR tienen en general espectros en el infrarrojo de menor calidad que los de los otros grupos,
y ademas ninguno de los autores explica los criterios que han seguido para definir si un objeto tiene
PAHs de la misma forma que se sefiala en el capitulo 2. Como puede verse en ese capitulo tam-
bién, en 22 objetos nosotros encontramos rasgos, mientras que Stanghellini et al. (2012) y Garcfia-
Hernandez & Gorny (2014) no encuentran ninguno. Para eliminar la posibilidad de que esto se haya
debido a algtin problema con el procedimiento para obtener nuestros espectros, en los casos que se
puede hemos revisado también los espectros que Stanghellini et al. presentan (Garcia-Hernandez
& Gorny, 2014, no presentan ningln espectro en el infrarrojo) y encontramos los mismos rasgos
que en los nuestros. Sin embargo, en los casos de las NPs clasificadas como SR, Stanghellini no
presenta un acercamiento a la parte del espectro donde es posible ver los PAHs, por lo que nos es

imposible decir si estos rasgos también se ven en los espectros de Stanghellini et al.
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ANALISIS DE RESULTADOS DISTRIBUCION EN LA GALAXIA

A continuacion se explora la existencia de correlaciones entre los pardmetros recopilados en
el capitulo 3 y la clasificacion de las NPs mostrada en el capitulo 2 para aquellas NPs que hemos

podido asignar con certeza en alguno de los cinco grupos de la clasificacion.

4.1. Distribucion en la galaxia

La figura 4.1 muestra la distribucién de las distintas clases de NPs en el plano XgYg. En la
figura se presentan solo los 106 objetos de los que conocemos su distancia heliocéntrica Dy y su
tipo de polvo. En la figura puede verse que en la direccion del anticentro galdctico disminuye la
cantidad de objetos. Por debajo de Y5 = —10 kpc no hay ningin objeto, mientras que en la figura
7 de Stanghellini et al. (2012) hay siete. Igualmente en la regién a la derecha de X = 15 kpc, en
nuestra figura s6lo hay un objeto, mientras que en la de Stanghellini hay nueve. Esto es consecuen-
cia de haber usado valores de la distancia heliocéntrica de una referencia distinta a Stanghellini
et al. (2012) para la mayoria de los objetos. En general las distancias usadas en ese trabajo, que son
las reportadas en Stanghellini & Haywood (2010), son més grandes que las usadas en este trabajo

en la mayoria de las NPs, las reportadas por Frew et al. (2016).

En la figura 4.1 podemos observar como las NPs con MD y ORD estdn mds concentradas alre-

dedor del centro galactico.

Usando el criterio descrito en la seccion 3.1 (es decir, Rg < Ry, = 1.41 kpc) se ha obtenido
que 12 objetos de la muestra pertenecen al bulbo. En la figura 4.2 puede verse un acercamiento a
esta zona, donde se indica el bulbo con un circulo amarillo. Stanghellini et al. (2012) reporta que
26 objetos de su muestra pertenecen al bulbo y Garcia-Herndandez & Gérny (2014) 50. Las diferen-
cias entre la cantidad de objetos se deben a los diferentes criterios usados para definir si un objeto

pertenece al bulbo, siendo en nuestro caso mas estrictos.

De los 12 objetos del bulbo uno pertenece al grupo de las NPs con CRD, uno al de NPs sin
rasgos, cuatro al de NPs con MD y seis al de NPs con ORD. Al igual que lo encontrado por Stang-
hellini et al. (2012) podemos decir que en el bulbo las NPs con MD y ORD predominan sobre las
NPs con CRD.

La figura 4.3 muestra la distribucion de las distintas clases de NPs en el plano |Zg|Rg. En la
figura puede verse que hay objetos a distintas alturas galacticas, y que la incertidumbre crece en las
NPs que estdn mas alejadas del plano galictico. Calculamos la media |Zg|, y la desviacién estandar

respectiva, para cada grupo de objetos. Los valores |Zg| que obtuvimos son, para CRD 0.69 + 0.11
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Figura 4.1. Distribucién de NPs con distinta clase de polvo en el plano galdctico XgYg. El simbolo
solar indica nuestra posicion en el plano.

kpc, para MD 0.44 + 0.10 kpc, para ORD 0.59 + 0.11 kpc, PAH 0.59 £ 0.19 kpc y SR 0.99 + 0.36
kpc. Podemos ver que todas las NPs, en promedio, se encuentran a distancias parecidas del plano
galéctico, y las diferencias entre las distancias medias de las NPs de distinto tipo son pequenas. El
promedio relativamente alto de las NPs SR (comparadas con los otros grupos), pero se debe a un

unico objeto, H 1-1, cuya distancia al plano es muy grande e incierta.

La figura 4.4 muestra un histograma con la cantidad de nebulosas a diferentes valores de Rg
para cada grupo de NPs. Esta figura, igual que las dos anteriores, consta de 106 objetos. En los
histogramas que se presentan de aqui en adelante se ha supuesto que cada intervalo se distribuye
segun la distribucién de Poisson, y basados en esto calculamos el error de cada barra como la raiz
cuadrada del valor asignado a cada barra. En esta figura se puede ver que la mayoria de las NPs
con CRD y PAH estan a distancias galactocéntricas mayores a 6 kpc, mientras que la mayoria de
las NPs con MD y ORD estan a distancias menores a este valor. La mayoria de las NPs SR se
encuentran a distancias menores a 6 kpc, pero al haber s6lo cuatro no podemos concluir nada con

certeza sobre su distribucion de distancias galactocéntricas.
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Figura 4.2. Distribucién de NPs con distinta clase de polvo en el plano galactico XgYg, con un acer-
camiento al bulbo galdctico. El ciculo amarillo representa la regién considerada como el bulbo de la
Galaxia, es decir la regidon que cumple que Rg < Ry = 1.41 kpc.

La figura 4.5 muestra un histograma con la cantidad de nebulosas a diferentes valores de la
distancia heliocéntrica D, para cada grupo de NPs. En ella podemos ver que las distribuciones de
las NPs con ORD y MD tienen sus picos entre 5 y 8 kpc debido al incremento del nimero de esas
NPs hacia el centro de la Galaxia, pero no se observan otras diferencias importantes en las distri-

buciones.

4.2. Diametro nebular

La figura 4.6 muestra el nimero de objetos con un cierto didmetro nebular d, cada panel corres-
ponde a un grupo de la clasificacion. Una relacion entre el tipo de polvo y el didmetro podria existir
si el didmetro de las NPs durante el tiempo en que son relativamente brillantes (y por lo tanto mas
faciles de observar) esta relacionado con la masa inicial de la estrella progenitora (al igual que el
polvo) o si los rasgos de polvo que pueden observarse en una NP dependen de su edad (al igual que

el diametro).
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Figura 4.3. Distribucién de NPs con distinta clase de polvo en el plano galictico |Z|gRg. El simbolo
solar indica nuestra posicion en el plano (con coordenadas Zg = 0, Rg = 8, Stanghellini & Haywood,
2010), y la estrella el centro galactico.

En la figura 4.6 se presentan 102 objetos de los que disponemos de informacién sobre su didme-
tro. La mayoria de los objetos tienen tamafios pequefios (por debajo de 0.1 pc). Esto no es extrafio
ya que la mayoria de NPs proceden del programa 50261 de L. Stanghellini enfocado en el estudio
de NPs compactas (con didmetros angulares menores a 4’"). Més alla de esto, no parece existir nin-
guna relacion visible entre el didmetro nebular y el tipo de polvo, aunque dos de las NPs con sélo

PAHs son también los objetos mas extendidos.

4.3. Flujos, luminosidades y brillos superficiales en H3

La figura 4.7 muestra el nimero de objetos con un flujo disponible en HE (tanto el observado
como el corregido por extincion). La luminosidad y el brillo superficial en HB pueden depender de
caracteristicas de la NP, como la masa y la metalicidad de la progenitora (Stasinska, 2002; Oster-
brock & Ferland, 2006). La masa y la metalicidad estan a su vez relacionadas con el tipo de polvo,
como se ha mencionado en la seccion 1.2 del capitulo 1, y es por esto que se ha decidido buscar
correlaciones entre el polvo y el brillo superficial y la luminosidad en HB. La figura 4.7 presenta
los 65 objetos de los que ademas de conocer el flujo sabemos con certeza a qué grupo pertenece
(CRD, MD, ORD, PAH o SR). Podemos ver que los objetos sin rasgos y PAHs tienden a tener
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Figura 4.4. Numero de NPs de distinta clase de polvo (CRD, ORD, MD, PAH o SR) a diferentes
distancias galactocéntricas. El eje y muestra el nimero de NPs a un cierto Rg que hay de cada grupo.
En cada panel se encuentra indicado el nimero de objetos de cada grupo.

flujos mds pequefios que los otros grupos (esto se ve més claramente con los flujos corregidos).
Esto sugiere que las NPs clasificadas como PAH y SR son intrinsecamente menos luminosas, lo

que puede dificultar la identificacion de rasgos de polvo en sus espectros.

En la figura 4.8 se muestra la distribucién de valores de c(HpB) usados para corregir los flujos
observados de las NPs mostradas en la figura 4.7. Si las NPs con distintos tipos de polvo tuvieran
distintas cantidades de polvo a su alrededor y si su extincion estuviera dominada por ese polvo aso-
ciado al objeto, podriamos ver diferencias entre las distribuciones de c(Hp). Las distribuciones no
muestran comportamientos significativamente distintos, aunque las NPs ORD y MD tienden a tener
valores de c¢(Hp) algo mayores, lo que podria ser debido a que estas NPs estdn mds concentradas
hacia el centro galactico. Para asegurarse habria que explorar la posibilidad de corregir los valores

de c(HpB) por la parte de extincion interestelar, lo cual podria hacerse en el futuro.

La figura 4.9 muestra el nimero de objetos con una cierta luminosidad en HB para cada grupo

de NPs. Podemos ver que el pico de las distribuciones de las NPs con PAHs y SR estd en una
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Figura 4.5. Numero de NPs de distinta clase de polvo (CRD, ORD, MD, PAH o SR) a diferentes
distancias heliocéntricas. El eje y muestra el nimero de NPs a un cierto Dg que hay de cada grupo (con
CRD, ORD, MD, PAH o SR). En cada panel se encuentra indicado el nimero de objetos de cada grupo.

luminosidad menor que el pico de las distribuciones de las NPs con CRD, MD, y ORD. Las lu-
minosidades de las NPs con CRD, MD y ORD tienen distribuciones similares, con luminosidades

mayores a las de las NPs con PAHs y SR. Esto confirma los resultados obtenidos para los flujos en

Hp.

La figura 4.10 muestra el nimero de objetos con un cierto brillo superficial en HB (obtenido
tanto con el flujo corregido como con el observado) para cada grupo de NPs. La figura presenta los
62 objetos de los que conocemos su flujo, didmetro angular y distancia heliocéntrica, ademds de
que sabemos con certeza su tipo de polvo. En la figura se observa que los objetos con PAHs y sin

rasgos tienen brillos superficiales menores a los otros grupos.

El brillo superficial corregido por extincion no depende de la distancia del objeto ni, en princi-
pio, de la luminosidad de la estrella central sino que varia con el cuadrado de la densidad del gas
ionizado. Por tanto, estos resultados sugieren que las NPs PAH y SR tienden a ser més difusas,

lo que podria deberse a que son mas viejas o a que proceden de progenitores menos masivos. Su
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Figura 4.6. Numero de NPs de distinta clase de polvo en diferentes intervalos de didmetros nebulares
d. El eje y muestra el nimero de NPs en un cierto intervalo de radios nebulares que hay de cada grupo
(con CRD, ORD, MD, PAH o SR). En cada panel se encuentra indicado el nimero de objetos de cada

grupo.

menor brillo superficial hace mas dificil la identificacién de rasgos de polvo.

Otra razon para no observar estos rasgos es que las estrellas progenitoras de estos objetos sean
de tipo S (es decir con cociente C/O ~ 1). En estas estrellas creemos que se forma muy poco polvo
que no suele ser detectable (Ferrarotti & Gail, 2002). La formacién de PAHs, como se ha explicado
antes, puede darse en otro momento de la evolucion de la estrella (como en las regiones de diso-
ciacion de CO, como argumentan Aguindez et al., 2010) lo que explica que si veamos los rasgos
asociados a estos. Esto implicaria que en estos objetos viéramos menos emision en el IR como es el
caso de M 3-47 (figura D.2, apéndice D, pagina 120), NGC 6886 y NGC 6681 (figura D.6, apéndice
D, pagina 124), pero esto no se observa en todos los objetos de nuestra muestra clasificados como
PAH o SR como en He 2-99 y Mac 1-11 (figura D.4, apéndice D, pagina 122).

Por otro lado, existe también la relacion que tienen la masa y la metalicidad de la estrella en
el cociente C/O y el polvo. En particular, las estrellas con masas y metalicidades pequefias no son

propicias para la formacion de polvo. Por ejemplo, los modelos de Ferrarotti & Gail (2006) mues-
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Figura 4.7. Numero de NPs de distinta clase de polvo en diferentes intervalos de Fyg. El panel izquierdo
muestra los flujos sin corregir por extincion y el derecho los flujos corregidos. El eje y muestra el nimero
de NPs de un cierto intervalo de luminosidades en cada grupo (con CRD, ORD, MD, PAH o SR). En
cada panel se encuentra indicado el nimero de objetos de cada grupo.

tran que a Z = 0.008 y M = 1 Mg no se espera formacion de polvo. Ademds sabemos que las
estrellas con masas mds pequefias dardn origen a nebulosas con luminosidades bajas. Todo esto
podria apuntar la posibilidad de que algunas de las NPs con PAHs y SR (en particular aquellas con
poca emision en el infrarrojo) sean sucesoras de estrellas poco masivas y con bajas metalicidades,
aunque para probarlo necesitamos espectros opticos de buena calidad para este grupo de objetos,

con los cuales no contamos por ahora.

4.4. Abundancias quimicas

En la figura 4.11 se muestran las temperaturas electronicas de algunos objetos de la muestra.
En esta figura, y en las siguientes, se indican los objetos que tienen espectros con mejores y peores
puntajes. Los puntajes fueron obtenidos con el cédigo de Rodriguez (2020) explicado en el capitulo
anterior. Se han calculado las condiciones fisicas y las abundancias para 30 objetos, aunque en cier-

tos casos no habia lineas disponibles en algun espectro para calcular alguna abundancia especifica.
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Figura 4.8. Numero de NPs de distinta clase de polvo en diferentes intervalos de c¢(HpB). El eje y muestra
el nimero de NPs de un cierto intervalo de c(Hg) en cada grupo (con CRD, ORD, MD, PAH o SR). En
cada panel se encuentra indicado el nimero de objetos de cada grupo.

Es por ello por lo que no todas figuras tienen 30 objetos.

Los puntajes en los espectros estan relacionados con la cantidad de informacién que contienen

y con su calidad. Los puntajes altos (> 90) indican que la calidad del espectro es excelente y por

lo tanto las abundancias obtenidas con estos espectros son mds fiables que las obtenidas con los

espectros con puntajes menores.

Pe 1-1 y M 1-35 son los unicos objetos de sus grupos que se presentan en la figura 4.11, y en

las siguientes figuras. M 1-35 tiene un espectro con bajo puntaje debido, entre otras cosas, a que

carece de muchas lineas. Su luminosidad en HB es de 5 L, lo cual es poco brillante comparandola a

otras NPs que tienen luminosidades entre 10y 100 L. En el caso de Pe 1-1, cuyo espectro tiene un

puntaje alto, su espectro en el infrarrojo parece tener una forma similar a los objetos con silicatos
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Figura 4.9. Numero de NPs de distinta clase de polvo en diferentes intervalos de luminosidades Lyg. El
eje y muestra el nimero de NPs de un cierto intervalo de luminosidades en cada grupo (con CRD, ORD,
MD, PAH o SR). En cada panel se encuentra indicado el ntimero de objetos de cada grupo.

cristalinos, pero no esta claro si estos rasgos estan presentes, ver figura D.5.

En la figura 4.11 no se observa ningin comportamiento peculiar en las temperaturas electroni-

cas de algin grupo de NPs. El objeto NGC 6644, por otro lado, presenta un valor de 7. [O 1] muy

alto para esa clase de objetos, lo que podria indicar que existe algin problema con las lineas de

[O m] en su espectro. M 2-23 también tiene una temperatura electrénica alta, aunque en este caso

es de T[N .

La figura 4.12 muestra los valores de T[N 1] en funcién de los valores de n.. Ningtin grupo de

objetos muestra un comportamiento distintivo en esta figura. Los objetos con una mayor densidad

electrénica son M 2-23, Hu 2-1 y Pe 1-1. El cdlculo de las abundancias, asi como las incertidumbres

de éstas, dependen de la densidad electrénica por lo que una densidad alta trae consigo un aumento
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Figura 4.10. Nimero de NPs de distinta clase de polvo en diferentes intervalos de brillo superficial S pg.
El panel izquierdo muestra los brillos obtenidos con los flujos sin corregir por extincion y el derecho los
brillos obtenidos con los flujos corregidos. El eje y muestra el nimero de NPs de un cierto intervalo de
luminosidades en cada grupo (con CRD, ORD, MD, PAH o SR). En cada panel se encuentra indicado
el nimero de objetos de cada grupo.

en las incertidumbres de las abundancias (ver, por ejemplo, Delgado-Inglada et al., 2009; Juan de
Dios & Rodriguez, 2017).

La figura 4.13 muestra los valores de He** /(He**+He™") en funci6n de los valores de O**/(O**+
O™). Puede verse que los objetos de la muestra estdn en un intervalo amplio de valores de O**/(O** +
O"), entre 0 y 1, pero reducido en los valores de He** /(He™™ + He*), entre 0 y 0.35. Ningtin grupo

muestra un comportamiento especial en esta figura.

En la figura 4.14 se muestran los valores del cociente N/O en funcién de los valores de He/H.
En ella podemos ver que la mayoria de las NPs con CRD tienen bajas abundancias de He/H y N/O.
En general las NPs con ORD tienen valores mayores, tanto de He/H como de N/O (ver Peimbert,
1978), y las NPs con MD tienen valores mayores que los dos grupos anteriores. L.os procesos que
favorecen la produccion de helio y nitrogeno, como el segundo dragado, son mds eficientes en estre-

llas con masas mayores a 3—5 M, (segiin modelos de Ferrarotti & Gail, 2006; Karakas & Lattanzio,
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Figura 4.11. Valores de T.[O m] en funcién de los valores de T[N mu]. En la figura se indican con un
circulo negro detrds los datos para los espectros con puntajes mayores a 90 y con una X los datos para
los espectros con puntajes menores de 60. La linea negra discontinua es la funcién identidad, esto es
Te[O m] = Te[N u].
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Figura 4.12. Valores de T[N 1] en funcién de los valores log(#.). En la figura se indican con un circulo
negro detrds los datos para los espectros con puntajes mayores a 90 y con una X los datos para los
espectros con puntajes menores de 60.
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Figura 4.13. Valores de He**/(He™™" + He*) en funci6n de los valores de O™ /(O** + O™). En la figura
se indican con un circulo negro detras los datos para los espectros con puntajes mayores a 90 y con una
X los datos para los espectros con puntajes menores de 60.

2014), por lo que podemos decir que, en promedio, las NPs con MD tienen progenitoras con masas
mayores a las progenitoras de NPS con ORD, y estos dos grupos tienen progenitoras mas masivas
que las NPs con CRD. Estos resultados estan de acuerdo con los obtenidos por Delgado-Inglada
et al. (2015) y Garcia-Herndndez & Goérny (2014) y con los modelos de nucleosintesis propuestos

por autores como, por ejemplo, Karakas & Lattanzio (2014).

Delgado-Inglada et al. (2015) mencionan que el cloro y el argén son buenos indicadores de
la metalicidad de la estrella progenitora de la NP. Esto se debe a que estos dos elementos no se
ven modificados por la evolucién de la estrella progenitora, ya que las estrellas de masa baja e
intermedia no pueden producir estos elementos (ni destruirlos). Siguiendo a Delgado-Inglada et al.
(2015) recreamos su figura 3 en la figura 4.15, la cual muestra los valores de O/Cl en funcién de las
abundancias del cloro y el oxigeno. A partir de su figura 3, Delgado-Inglada et al. (2015) detectan
un enriquecimiento de oxigeno en las NPs con CRD. Esto ya que los objetos con CRD presentan

valores de O/C] mayores que los otros grupos.

En la figura 4.15 puede verse que no reproducimos exactamente el resultado encontrado por
Delgado-Inglada et al. (2015). Nosotros obtenemos que dos objetos con ORD (M 2-23 y DdDm 1)
y otros dos con MD (M 1-31 y M 1-51) tienen valores de O/Cl grandes, similares a los de las NPs
con CRD. Las diferencias entre nuestros resultados y los de Delgado-Inglada et al. (2015) pueden
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Figura 4.14. Valores de N/O en funcion de la abundancia de helio. En la figura se indican con un
circulo negro detrds los datos para los espectros con puntajes mayores a 90 y con una X los datos para
los espectros con puntajes menores de 60. Las abundancias solares estdn indicadas con el simbolo solar,
cuyos valores fueron tomados de Lodders (2019).

deberse a que algunas de estas NPs no tienen un espectro de gran calidad. Delgado-Inglada et al.
(2015) buscaron que los espectros en el visible que usaron tuvieran una alta relacidn sefial a ruido
y una resolucion espectral mejor a 4 A. Los criterios de este trabajo para decidir qué espectro usar
se han explicado en el capitulo 3, los cuales son diferentes al trabajo antes mencionado. Dado que
las lineas de [Cl mi] que se usan para determinar la abundancia de cloro son mas débiles que las
lineas que se usan para determinar la abundancia de los otros elementos considerados aqui, sus
abundancias son mds inciertas si estdn basadas en espectros poco profundos. Esto podria explicar

las diferencias entre la figura 4.15 y la figura 3 de Delgado-Inglada et al. (2015).

En particular M 2-23 y M 1-31 presentan una alta densidad electronica, por encima de 20000
cm3. Las altas densidades llevan en general a temperaturas y abundancias m4s inciertas y, ademds,
los espectros usados para estos objetos tienen puntajes relativamente bajos, 74 y 69 respectivamen-
te. DdDm1 es una NP del halo que también estd en la muestra de Delgado-Inglada et al. (2015)
y ahi tiene reportado una abundancia de cloro de 12 + log(Cl/H) = 4.73 (usando el espectro de
Wesson et al., 2005), mientras que en este trabajo la abundancia encontrada es igual a 4.39 (donde
se usa el espectro de Kwitter & Henry, 1998). La diferencia entre las dos abundancias es de 0.29
dex, lo que ejemplifica los posibles errores observacionales que las lineas de [Cl mi], las cuales son

relativamente débiles, pueden introducir en los resultados. M 1-51 tiene un espectro de mala cali-
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Figura 4.15. Valores de O/Cl en funcion de la abundancia de cloro y oxigeno. En la figura se indican
con un circulo negro detrés los datos para los espectros con puntajes mayores a 90 y con una X los datos
para los espectros con puntajes menores de 60. Las abundancias solares estdn indicadas con el simbolo
solar, cuyos valores fueron tomados de Lodders (2019).

dad (con un puntaje bajo). Si dejamos de lado estas cuatro NPs, los resultados que obtenemos son
consistentes con los de Delgado-Inglada et al. (2015), es decir, que en general las NPs con CRD
parecen tener valores de O/Cl més altos que las NPs con ORD y MD. Para confirmar esto seria

necesario contar con mejores espectros opticos de NPs con rasgos de polvo bien definidos.

La figura 4.16 muestra los valores del cociente S/O en funcién de los valores de O/H. En este
panel puede verse que la mayoria de las NPs con CRD tienen valores de S/O menores a los otros
grupos (con la excepcion H 1-17 y K 3-31 cuyos espectros tienen bajos puntajes). Parte de este
resultado se puede explicar por la producciéon de oxigeno en las estrellas progenitoras, como se
menciond antes, pero no es suficiente para explicar los valores tan bajos de S/O. También podria
deberse a que las NPs con CRD tienen una deplecién de azufre mayor que los otros grupos (como
concluyen Garcia-Herndndez & Goérny, 2014). Sin embargo, este resultado debe analizarse con

mas cuidado para llegar a una conclusion.

La mayoria de las NPs con CRD tiene valores de O/H muy similares (con la excepcion de NGC
6644), pero la muestra es pequefia, lo que podria explicar este resultado. De hecho, para algunos
objetos, como Hu 2-1, los valores de O/H pueden cambiar hasta en 0.4 dex al usar distintos espec-

tros.
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Figura 4.16. Valores de S/O en funcién de la abundancia de oxigeno. En la figura se indican con un
circulo negro detrds los datos para los espectros con puntajes mayores a 90 y con una X los datos para
los espectros con puntajes menores de 60. Las abundancias solares estan indicadas con el simbolo solar,
cuyos valores fueron tomados de Lodders (2019). El simbolo solar se encuentra en 12+log(O/H) = 8.73
y log(S/O) = —1.58, un tanto oculto entre los demds puntos.
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Capitulo 5
Conclusiones y trabajo futuro

En este trabajo se ha recopilado un grupo de 223 espectros en el infrarrojo de NPs galacticas
y se han buscado los rasgos de polvo asociado a los siguientes compuestos: PAHs, SiC, MgS y
silicatos cristalinos y amorfos. Con la presencia, o ausencia, de estos rasgos se ha clasificado la
muestra de objetos en cinco grupos: NPs con polvo rico en carbono (con SiC y/o MgS), NPs con
polvo mixto (con PAHS y algun tipo de silicatos), NPs con ORD (con algtn tipo de silicatos), NPs
s6lo con PAHs y NPs sin rasgos (SR). De nuestra muestra de 223 NPs, 164 pudieron ser asignadas
con certeza a alguno de los grupos antes mencionados (54 MD, 52 ORD, 26 PAH, 25 CRD y 7 SR)

y con estos objetos buscamos establecer correlaciones entre el tipo de polvo y varios parametros.

Se han obtenido de la literatura las distancias heliocéntricas, el didmetro angular, las coorde-
nadas galacticas, el flujo en HB y el espectro en el visible de varios de los objetos de la muestra.
Partiendo de estos datos se han obtenido la distribucién en el plano Xg Y, las distancias galac-
tocéntricas, el radio nebular, la luminosidad y el brillo superficial en HB, las temperaturas y densi-

dades electronicas, y las abundancias, tanto idnicas como totales, de una parte de la muestra.

No hemos encontrado una relacion obvia entre el tipo de polvo y los siguientes parametros: ta-

mafio angular, didmetro intrinseco, temperaturas y densidades electrénicas y el grado de ionizacion.

En cuanto a la distribucion en la Galaxia hemos determinado cuéles objetos de nuestra muestra
pertenecen al bulbo, usando un criterio distinto a los habituales y que es mds restrictivo que estos,
pero que nos parece mas fiable. Obtenemos que 12 NPs de nuestra muestra pertenecen al bulbo. Al
igual que Stanghellini et al. (2012), encontramos que en el bulbo galéctico existe una menor can-
tidad de NPs con CRD comparada a las NPs con ORD y MD. También hemos visto que la mayor
parte de las NPs CRD y PAH se encuentran a distancias galactocéntricas mayores a 6 kpc, mientras
que la mayoria de las NPs con ORD y MD estéan a distancias menores. Estos tltimos dos grupos
se concentran alrededor del centro galéctico. Las conclusiones acerca de la distribucion pueden ser

refinadas usando las distancias obtenidas a partir de la base de datos de GAIA, calculadas con el
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mayor cuidado posible.

Encontramos que las NPs con PAHs y sin rasgos pueden tener tanto flujos como brillos su-
perficiales y luminosidades en HB corregidos por extincién algo menores que los otros grupos.
Este resultado no se ha encontrado en ninguno de los trabajos previos sobre el estudio del polvo y
podria explicar que hayamos encontrado pocos espectros de calidad en el 6ptico y en el infrarrojo
para estos dos grupos. No sabemos con certeza a qué se deba este comportamiento, aunque puede
haber tres razones: a que la nebulosa sea mds difusa y tal vez més vieja; a que la estrella progenitora

de la NP haya sido de tipo S: o que la estrella progenitora fuese poco masiva y con poca metalicidad.

Por otra parte, se ha visto que las NPs con MD y ORD vienen en general de progenitoras
mas masivas y con una mayor metalicidad que las NPs con CRD. Esto confirma lo encontrado
por Garcia-Hernandez & Gorny (2014) y Delgado-Inglada et al. (2015), y por los modelos de
nucleosintesis como los de Karakas & Lattanzio (2014). También, al igual que Delgado-Inglada
et al. (2015) hemos encontrado indicios de que las NPs con CRD han tenido un enriquecimiento
de oxigeno. Observamos también que las NPs con CRD tienen valores menores del cociente S/O
comparandolo con los otros grupos. Esto no puede ser explicado solamente con el enriquecimiento
de oxigeno en este tipo de NPs, y podria estar indicando que €stas tienen una mayor deplecion de

azufre.

Es necesario realizar estudios con muestras mds grandes y homogéneas, que incluyan tanto NPs
compactas como extendidas, para poder tener correlaciones mas fiables y generales que las presen-
tadas en esta tesis, aunque esto no puede realizarse por el momento con los espectros infrarrojos
disponibles. Ademds, como se ha mencionado en su momento, falta explorar con més detalle la
distribucién de c(HB).

Asimismo, debemos buscar otros espectros en el visible de mejor calidad para todos los objetos
de la muestra, en particular para los objetos PAH y SR. Esto en especial para volver a revisar los
resultados obtenidos. Las lineas de cloro, por ejemplo, son muy sensibles a los problemas observa-

cionales, por lo que espectros de mala calidad pueden provocar que se obtengan resultados erroneos.

La morfologia de las NPs fue un parametro no explorado en este trabajo y que ha sido estudiado
anteriormente por Stanghellini et al. (2016). En ese trabajo sélo se toman en cuenta dos tipos de
morfologia (esférica y asférica), mientras que el trabajo de Sahai et al. (2011) presenta mds tipos
de morfologias y mejor detalladas (ademds de presentar un catdlogo mas grande) que podrian dar

un panorama mds amplio sobre las posibles correlaciones entre morfologia y tipo de polvo.
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Entre los parametros que se buscaron correlacionar con el tipo de polvo estén la distribucion en
la galaxia y la composicion quimica de las NPs. Un pardmetro que conjunta ambos es el tipo de
Peimbert por lo que es mas que posible que exista una correlacion entre el tipo de Peimbert y el
tipo de polvo. Explorar esto queda pendiente, y el trabajo de Quireza et al. (2007) podria servirnos
ya que contiene el catalogo mas extenso de NPs con el tipo de Peimbert asignado de una manera

homogénea.

Los parametros de las estrellas centrales de las NPs no han sido tratados en este trabajo, lo que
podria hacerse en un trabajo futuro. El reciente trabajo de Weidmann et al. (2020) puede ser Ttil

para esto.
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Apéndice A
Espectros de NPs con polvo rico en

carbono

En este apéndice se muestran los espectros en el infrarrojo tomados de la base de datos del
Telescopio Espacial Spitzer de las nebulosas planetarias con polvo rico en carbono (CRD) en la
region comprendida entre 4 y 38 um, con un acercamiento a la regién entre 5 y 14 um (donde se
observan los PAHs).

En cada espectro estdn indicadas las regiones en las cuales se espera ver algin rasgo. La linea
horizontal en 11 wm muestra la region donde puede encontrarse el rasgo asociado a SiC mientras

que la de 30 um muestra la zona donde puede detectarse el rasgo asociado a MgS.

Se indican con vsi se detecta el rasgo, Xsino, y en caso de que el rasgo sea dudoso se indica

conun’?’.

Las franjas azules en 6.2, 7.7, 8.6, 11.2, 12.3 y 12.6 um indican las regiones donde se espera
observar los rasgos asociados a los PAHs. En esta parte del espectro los rasgos de polvo pueden
confundirse con lineas de emision del gas, por los que se ha indicado éstas en cada espectro. Las
figuras A.1 y A.2 muestran las diferentes lineas que se han identificado, para objetos con diferentes

temperaturas del polvo.

Para determinar si un objeto tiene PAHs se busca que en el espectro se vean al menos tres rasgos
bien definidos (se muestra la ausencia o presencia de los mismos en un recuadro azul). En caso de
haber s6lo uno o dos rasgos de PAHs identificados, se le coloca como dudoso (indicado con v M.
Si hay al menos tres rasgos pero ninguno es claro, se coloca en el grupo de los que no es seguro
que no tiene PAHs (indicados con X ?). Si hay menos de tres rasgos y todos son dudosos asumimos

que ese objeto no tiene PAHs.

Los espectros estan ordenados de acuerdo a la intensidad de los rasgos de SiC y MgS, se mues-

tran en primer lugar aquellos en los que estos rasgos son mas intensos y claros.
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[Ne V1] 8.56 um

[Mg V]5.60 um

10xF, [Jyl
[Na 1] 7.31 um
HI (6-5) 7.48 pm
[Ar V] 7.90 pum

He 16.99 um
X

[Ar 1] 8.99 um

[Ne 11] 12.82 um
[Ar v] 13.10 um
[Mg V] 13.52 um

He 112.39 um

A [um]

Figura A.1. Espectro donde pueden verse las lineas de emision del gas, indicadas con lineas verdes
discontinuas verticales, a la izquierda de cada linea esta indicado el i6n del y la longitud de onda en la

que estd centrada.
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Figura A.2. Espectro donde pueden verse las lineas de emision del gas, indicadas con lineas verdes
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Figura A.3. Espectros de NPs con CRD. Continta en la siguiente pagina.
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Figura A.4. Espectros de NPs con CRD. Continuacion.
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Figura A.5. Espectros de NPs con CRD. Continuacion.
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Figura A.6. Espectros de NPs con CRD. Continuacién. En NGC 40 la identificacion del rasgo de MgS

se basé en la identificacion previa hecha con datos de ISO en Hony et al. (2002).
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Figura A.7. Espectros de NPs con CRD. Continuacién. En NGC 3918 la identificacion del rasgo de
MgS se baso en la identificacion previa hecha con datos de ISO en Hony et al. (2002)
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Apéndice B
Espectros de NPs con polvo mixto (con

rasgos de PAH y silicatos cristalinos y/o

amorfos)

En este apéndice se muestran los espectros en el infrarrojo tomados de la base de datos del
Telescopio Espacial Spitzer de las nebulosas planetarias con polvo mixto (MD) en la regiéon com-
prendida entre 4 y 38 um, con un acercamiento a la region entre 5 y 14 um (donde se observan los
PAHSs).

En cada espectro estdn indicadas las regiones en las cuales se espera ver algun rasgo. Las lineas
horizontales en 23, 28 y 33 um muestran las regiones donde puede encontrarse los rasgos asocia-
dos a los silicatos cristalinos mientras que la de 30 um muestra la zona donde puede detectarse el
rasgo asociado a MgS. Las lineas rojas en 23, 28 y 33 um indican los lugares donde se espera ver
los rasgos asociados a los silicatos cristalinos. Para evitar confusiones entre la presencia del rasgo
asociado a los silicatos amorfos y el rasgo asociado al SiC, los cuales son muy cercanos entre si,
no se ha colocado ningtn indicador en el lugar donde se espera la presencia del rasgo asociado a

los silicatos amorfos (alrededor de los 10 wm)

Se indican con vsi se detecta el rasgo, Xsino, y en caso de que el rasgo sea dudoso se indica

con un ’?’, tanto para los silicatos cristalinos como para los amorfos.

La identificacion del rasgo asociado a los silicatos amorfos alrededor de los 18 um tiene el pro-
blema de que en esa zona se unen los espectros de Spitzer, por lo que somos mds estrictos a la hora
de identificar este rasgo. Se identifica con un X2?enlos espectros que no nos queda tan claro que

no tengan el rasgo.

Las franjas azules en 6.2, 7.7, 8.6, 11.2, 12.3 y 12.6 um indican las regiones donde se espera

observar los rasgos asociados a los PAHs. En esta parte del espectro los rasgos de polvo pueden
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confundirse con lineas de emision del gas, por los que se ha indicado éstas en cada espectro. Las
figuras A.1 y A.2 muestran las diferentes lineas que se han identificado, para objetos con diferentes

temperaturas del polvo.

Para determinar si un objeto tiene PAHs se busca que en el espectro se vean al menos tres rasgos
bien definidos (se muestra la ausencia o presencia de los mismos en un recuadro azul). En caso de
haber s6lo uno o dos rasgos de PAHs identificados, se le coloca como dudoso (indicado con v ?).
Si hay al menos tres rasgos pero ninguno es claro, se coloca en el grupo de los que no es seguro
que no tiene PAHs (indicados con X ?). Si hay menos de tres rasgos y todos son dudosos asumimos
que ese objeto no tiene PAHs.

Los espectros estan ordenados de acuerdo a la intensidad de los rasgos de silicatos cristalinos y

amorfos, se muestran en primer lugar aquellos en los que éstos rasgos son mds intensos y claros.
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Figura B.1. Espectros de NPs con MD. Continda en las siguiente pagina.
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Figura B.2. Espectros de NPs con MD. Continuacién.
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Figura B.3. Espectros de NPs con MD. Continuacién.
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Figura B.4. Espectros de NPs con MD. Continuacién.
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Figura B.5. Espectros de NPs con MD. Continuacién.
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Figura B.6. Espectros de NPs con MD. Continuacién.
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Figura B.7. Espectros de NPs con MD. Continuacién.
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Figura B.8. Espectros de NPs con MD. Continuacién.
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Figura B.9. Espectros de NPs con MD. Continuacién.
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Figura B.10. Espectros de NPs con MD. Continuacion.
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Figura B.11. Espectros de NPs con MD. Continuacion.
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Figura B.12. Espectros de NPs con MD (Rasgos dudosos). Continuacion.
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Figura B.13. Espectros de NPs con MD (Rasgos dudosos). Continuacion.
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Figura B.14. Espectros de NPs con MD (Rasgos dudosos). Continuacion.
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Figura B.15. Espectros de NPs con MD (Rasgos dudosos). Continuacién.
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Apéndice C
Espectros de NPs con polvo rico en

oxigeno (con rasgos de silicatos

cristalinos y/o amorfos)

En este apéndice se muestran los espectros en el infrarrojo tomados de la base de datos del
Telescopio Espacial Spitzer de las nebulosas planetarias con polvo rico en oxigeno (ORD) en la
regién comprendida entre 4 y 38 um, con un acercamiento a la regién entre 5 y 14 um (donde se
observan los PAHs).

En cada espectro estdn indicadas las regiones en las cuales se espera ver algun rasgo. Las lineas
horizontales en 23, 28 y 33 um muestran las regiones donde puede encontrarse los rasgos asocia-
dos a los silicatos cristalinos mientras que la de 30 um muestra la zona donde puede detectarse el
rasgo asociado a MgS. Las lineas rojas en 23, 28 y 33 um indican los lugares donde se espera ver
los rasgos asociados a los silicatos cristalinos. Para evitar confusiones entre la presencia del rasgo
asociado a los silicatos amorfos y el rasgo asociado al SiC, los cuales son muy cercanos entre si,
no se ha colocado ningtn indicador en el lugar donde se espera la presencia del rasgo asociado a

los silicatos amorfos (alrededor de los 10 wm)

Se indican con vsi se detecta el rasgo, Xsino, y en caso de que el rasgo sea dudoso se indica

con un ’?’, tanto para los silicatos cristalinos como para los amorfos.

Las franjas azules en 6.2, 7.7, 8.6, 11.2, 12.3 y 12.6 um indican las regiones donde se espera
observar los rasgos asociados a los PAHs. En esta parte del espectro los rasgos de polvo pueden
confundirse con lineas de emision del gas, por los que se ha indicado éstas en cada espectro. Las
figuras A.1 y A.2 muestran las diferentes lineas que se han identificado, para objetos con diferentes
temperaturas del polvo.

Para determinar si un objeto tiene PAHs se busca que en el espectro se vean al menos tres rasgos
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bien definidos (se muestra la ausencia o presencia de los mismos en un recuadro azul). En caso de
haber s6lo uno o dos rasgos de PAHs identificados, se le coloca como dudoso (indicado con v M.
Su hay al menos tres rasgos pero ninguno es claro, se coloca en el grupo de los que no es seguro
que no tiene PAHs (indicados con X ?). Si hay menos de tres rasgos y todos son dudosos asumimos

que ese objeto no tiene PAHs.

Los espectros estdn ordenados de acuerdo primero a la intensidad y claridad de los rasgos de
silicatos cristalinos. Luego estan presentados los objetos que no tienen, 0 son pocos intensos, rasgos
de silicatos cristalinos pero si tienen rasgos de silicatos amorfos. Estos espectros estdn ordenados

de acuerdo a la intensidad de los rasgos de silicatos amorfos.
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Figura C.1. Espectros de NPs con ORD. Continda en la pagina siguiente.
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Figura C.2. Espectros de NPs con ORD. Continuacidn.

107



EspecTROS DE NPS CON POLVO RICO EN OXIGENO

10xFx [yl

Fr Oyl

102xFy [Jy]

10xFa [Jy]

10%xF, [Jyl

\
M | v ] P IS S S RN SIS S B R
%5 9 10 11 13
A [um]
S - —
.
O‘W A A P A RIS IR N
5 3 7 8 9 10 1T 12 13
A [um]
M 3-23
J— SMBEBLUS PS8 e
| IR L PRI IS T O B R T
9 100 11 13 14
A [um]
H1-23
4 N . e
o 1114 5 O O O PO AT R 1 Ml o
05 9 100 11 12" 13 14
A [um]
6 co M A2
Ll i | v ] P IS U S RN S S N R
0 8 9 1011 13 14
A [um]

Fr Dyl

Fr Oyl

A [um]
M 3-23

Fa Dyl

Fa [yl

X220 0 TR T -
1 15 20 25 30 35
A [um]
M 4-5
3 M. -
=
= |_ v _
=
v
L . |
M | Xy TR T
03 10 15 0 25
A [um]

Figura C.3. Espectros de NPs con ORD. Continuacidn.
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Figura C.4. Espectros de NPs con ORD. Continuacidn.
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Figura C.5. Espectros de NPs con ORD. Continuacidn.
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Figura C.6. Espectros de NPs con ORD. Continuacidn.
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Figura C.7. Espectros de NPs con ORD. Continuacidn.
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Figura C.8. Espectros de NPs con ORD. Continuacidn.
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Figura C.9. Espectros de NPs con ORD. Continuacidn.
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Figura C.10. Espectros de NPs con ORD. Continuacion.
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Figura C.11. Espectros de NPs con ORD. Continuacién.
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Figura C.12. Espectros de NPs con ORD (Rasgos dudosos).
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Apéndice D
Espectros de NPs con rasgos de PAH

En este apéndice se muestran los espectros en el infrarrojo tomados de la base de datos del
Telescopio Espacial Spitzer de las nebulosas planetarias con PAHs en la region comprendida entre

4 y 38 um, con un acercamiento a la regioén entre 5 y 14 um (donde se observan los PAHs).

Los espectros estan ordenados de acuerdo a la intensidad de los rasgos de PAHs.
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Figura D.2. Espectros de NPs con PAH. Continuacién.
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Figura D.3. Espectros de NPs con PAH. Continuacién.
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Figura D.4. Espectros de NPs con PAH. Continuacién.
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Figura D.5. Espectros de NPs con PAH. Continuacién.
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Figura D.6. Espectros de NPs con PAH. Continuacién.
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Figura D.7. Espectros de NPs con PAH. Continuacién.
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Figura D.8. Espectros de NPs con PAH. Continuacion.
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Apéndice E
Espectros de NPs sin rasgos de polvo

En este apéndice se muestran los espectros en el infrarrojo tomados de la base de datos del
Telescopio Espacial Spitzer de las nebulosas planetarias sin rasgos de polvo (SR) en la regiéon com-
prendida entre 4 y 38 wm, con un acercamiento a la region entre 5 y 14 um (donde se observan los
PAHS).

Los espectros estdn ordenados de acuerdo a que la certeza que se tiene de que el espectro no

tiene rasgos.
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Figura E.1. Espectros de NPs sin rasgos (SR). Continta en la pagina siguiente.
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Figura E.2. Espectros de NPs sin rasgos (SR). Continuacion.

Fr Dyl

Fr Oyl

10xF, [Jy]

10xF; [Jy]

0.1xF, [Jy]

) — M354 wu”
X
L . il
O‘AP’LJ/QL/A/’J Xl Ll L
5 10 5 20 25 35
A [um]
e oH230
X
X
M\ L X220 4 L | | I
05 10 ; <25 25 ‘ 35
A [um]
X
Ll¢& - X
05 10\\\\1\5 Xl 75 PRI \3\5\\

A [um]

A [um]

129




EspPEcTROS DE NPS SIN RASGOS DE POLVO

14

o osals |
=
e B
X
S
—
\
05 MY~ émwé ‘lOH ‘11 P \1\3 L
A [um]
o .. W2
=
s
x
9 WWJJ
H M
05 A 5‘3”‘5‘;”10” \11 \\1‘2\ w1\3m\
A [um]
3 g8 2:63, ‘
E M
s |
% |
S
—
L i ST R ISR I PRI IS T O B R T
% 8 9 100 11 13
A [um]
IC 351
6 S e
= f/f‘}
J 1
=
M T/\/ |
i . [ AR b i L
05 6 7 8 9 10 11" 12" 13
A [um]
o i H246 |
>
s _
X
O‘_) L i ‘8”‘5‘) ‘10“‘11 \\‘\\1‘3\\\
A [um]

Figura E.3. Espectros de NPs sin rasgos (SR). Continuacion.
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Apéndice F
Espectros inusuales o con baja calidad

En este apéndice se muestran los espectros en el infrarrojo de nebulosas planetarias tomados
de la base de datos del Telescopio Espacial Spitzer, los cuales tienen espectros de baja calidad, en
los que no podemos distinguir con claridad entre el ruido y los rasgos de polvo. En este apéndice

también se encuentran los espectros con formas inusuales que quizas no corresponda al de una NP.
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Figura F.1. Espectros inusuales y de baja calidad de NPs.
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ESPECTROS INUSUALES O CON BAJA CALIDAD
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Figura F.2. Espectros inusuales y de baja calidad de NPs. Continuacién
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Figura F.3. Espectros inusuales y de baja calidad de NPs. Continuacién
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