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Pues un abismo de penas
Vuestro Corazon padece
y todavia se ofrece

a sufrir del Amor fuertes cadenas;
si le parecen serenas
amorosas tempestades,
si fabrica suavidades

de su amargura criiel,

y siempre sediento estd,
bien le podéis responder:
-jArded ,Corazon, arded,
pues quisisteis padecer!

Tercero Nocturno, Villancico VII. Navidad, 1680
(Fragmento)
Sor Juana Inés de la Cruz

III



v



Agradecimientos

Agradecimientos personales

O es ocasion de todos los dias el haber terminado con la escritura de mi tesis
de doctorado, por lo tanto, en esta ocasion especial quiero aprovechar este
pequeio espacio introductorio para poder expresar mis palabras de agrade-

cimiento. Esta tesis es la representacion material del final del largo camino

que ha sido el doctorado, en el cual, aunque tuvo tanto buenos como malos momentos, nunca
estuve solo. De esta forma, quiero agradecer a todas esas personas que estuvieron presentes
y me acompafaron a lo largo de este camino; ademads, deseo que mis palabras de agradeci-
miento aqui permanezcan escritas para su memoria en el futuro de acuerdo con aquella anti-
quisima frase latina, atribuida a Cayo Tito: verba volant scripta manent (las palabras vuelan,
lo escrito permanece).

A mis pap4s, Josefinay Pancho, no tengo palabras para expresarles a ustedes todo mi agra-
decimiento por todo su incondicional carifio y por contar con su apoyo siempre. Y bueno,
aunque sea yo muy poco expresivo, en estas lineas les quiero expresar todo mi respeto, admi-
racion y carifo. También a mis hermanos, Leonardo y Melina, porque a pesar de que tenga-
mos personalidades tan diferentes y aunque estemos a la distancia, sé que ahi estaremos para
apoyarnos cuando lo necesitemos.

Miriam: muchas gracias por tanto y por tantos afios. Porque durante todo este tiempo,
que inici6 en el ya lejano 2014 cuando atin estaba en la licenciatura, se convirtié en mi gran
maestra y guia por este camino de la astrofisica. Muchas gracias por todo su apoyo, por la
confianza que ha tenido en mi, por todos sus consejos y por todo lo que pude aprender con
usted. También le expreso en estas lineas mi admiracién y mi aprecio.

A todos mis amigos y compafieros durante todos estos anos de posgrado, en especial a:
Abel, Aguayo, Alexia, Andrés, Aroche, Arturo, Crispin, Dan, Edgar, Elizabeth, Eugenio, Ivén,
Luis, Mabel, Mayén, Norberto, Omar, Paola, René, Sheila, Sonia, Tania, Valeria, Verénica y
Zenteno; gracias por haber compartido conmigo momentos felices, por contar con su ayu-



VI

da siempre que la necesité y, en especial, por contar con ustedes en esos momentos cuando el
doctorado se convirtié en un camino de cardos y el horizonte se torné oscuro: les agradezco
por esas pléticas con ustedes, por haberme dado dnimos para seguir y por no dejarme caer.

Jackeline: porque aunque iniciaste tu gira posdoctoral por el mundo justo al mismo tiem-
po en que yo inicié mi doctorado, no perdimos la amistad. Gracias Jacke, por tu ayuda cuando
te consultaba sobre cualquier cosa, por siempre darle ese toque optimista a mi personalidad,
naturalmente pesimista, con la felicidad que siempre transmites y, sobre todo, por tener siem-
pre la confianza en que lo lograria, incluso més que la que yo mismo me tenia, y ayudarme a
no perderla. Mejor amiga no pude haber encontrado.

También le agradezco a los miembros de mi comité tutor: Michael Richer, Silvia Torres
Peimbert y, en su momento, Gloria Delgado Inglada, por haber estado al pendiente de mi
avance a lo largo del doctorado e irme dando sus consejos y recomendaciones semestre a
semestre. A Michael Richer, gracias también por su disposicidon para responder las dudas que
me fueron surgiendo a lo largo del desarrollo del proyecto y por sus ideas para el andlisis de
las nebulosas planetarias muy complejas; ademés del apoyo que recibi de los proyectos de
PAPIIT y de CONACyT de los cuales es responsable.

Igualmente, quiero agradecer a los miembros que integraron el jurado de tesis: Anabel
Arrieta, Christophe Morisset, Laurence Sabin, Manuel Peimbert y Michael Richer, por haber
leido con detalle y revisado el manuscrito de la tesis y por sus comentarios e ideas que ayuda-
ron a enriquecer el contenido de ésta.

Les agradezco también a Miriam y a Valeria por la reduccion y medicion de los datos de
M 3-27 que se obtuvieron con el espectrografo Boller & Chivens, los cuales se incluyen en el
andlisis que se presenta en esta tesis sobre esta nebulosa.

Agradezco también a Bertha y Heike por su ayuda y orientacién con todos los tramites
administrativos del posgrado. Agradezco también el apoyo del personal del OAN-SPM vy del
personal de computo de IA-CU.

Mis agradecimientos a la Universidad Nacional Auténoma de México, la UNAM, porque
durante todos estos afios pude formarme en ella, no s6lo como astrofisico sino también en
otros campos de conocimiento de mi interés a través de las distintas actividades que ofrece.
También mi agradecimiento al Instituto de Astronomia, porque se convirtié en mi segunda
casay fue en donde pude cursar mi maestria y mi doctorado, en donde pude desarrollar mi
investigacion y me ofreci6 las facilidades en la sede de CU y en el OAN-SPM para la obtencién
y el andlisis de los datos que se presentan en esta tesis.

No me extiendo m4ds, mas deseo concluir esta seccion de agradecimientos con esta oracion
mia en latin que sintetiza, de alguna forma, las palabras arriba ya expresadas: Carissimi omnes,
ex toto corde gratias ago vobis! Hodie valde laetus sum, quia hoc tempus vitae meae finit.



VII

Agradecimientos institucionales

Investigacion realizada gracias al Programa de Apoyo a Proyectos de Investigacion e Inno-
vacion Tecnoldgica (PAPIIT) de la UNAM IN105020, IN103519 e IN111423. Agradezco a la
DGAPA-UNAM la beca recibida. Agradezco también los apoyos recibidos a través del Progra-
ma de Apoyo a los Estudios de Posgrado (PAEP) de la UNAM durante mis estudios de doc-
torado. De igual forma, agradezco al Consejo Nacional de Ciencia y Tecnologia (CONACyT),
México, por la beca brindada para realizar mis estudios de doctorado (CVU 825452) y por el
apoyo brindado a través del proyecto A1-S-15140.



VIII



Indice general

1.

Introducciéon 3
1.1. Lasnebulosasplanetarias . . . . . . . . . .. .. .. 3
1.1.1. Antecedentes . . . . . . . . . . .. ... 3
1.1.2. Origeny formacién de las nebulosas planetarias . . . ... .. ... .. 5
1.1.3. Las nebulosas planetarias en el contexto galdctico . . .. ... ... .. 10
El andlisis de las nebulosas planetarias 11
2.1. Fisicadelasregiones fotoionizadas . . . . . ... ... ... ... ... ..., 11
2.1.1. Equilibriodeionizacion . . . . . .. .. ... ... o L. 11
2.1.2. Equilibriotérmico . . . . . . . . ... e 14
2.2. Mecanismos de emisiondelaslineas. . . . . .. ... ... ... ... ... .. 15
2.2.1. Recombinacién . . ... ... ... ... . 17
2.2.2. Excitacioncolisional . .. ... ... ... ... o0 0. 17
2.2.3. Otros mecanismos de emisiéndelineas . . . . . .. ... ... ..... 19
2.3. Determinacion de condiciones fisicas . . . . .. ... ... oo 20
2.3.1. Condiciones fisicas a partir de las lineas de prohibidas . . . . . . .. .. 20
2.3.2. Condiciones fisicas a partir de las lineas de recombinacién . . .. ... 25
2.4. Determinacionde abundancias. . . . . . . ... ... Lo 30
2.4.1. Abundanciasiénicas . .. ... .. ... ... oo 30
2.4.2. Abundanciastotales . . . . . .. .. ... ... o 31
2.5. Lacinemadtica de las NPs basada en los perfilesde suslineas . . . . .. ... .. 32
2.6. Correccion de los flujos de las lineas por enrojecimeinto . . . . . ... ... .. 36

2.7.

2.6.1. Efectosdelaautoabsorcion dela serie de Balmer de H1en la correccién

porenrojecimiento . . . . . ... ...l e e e e e 38
2.6.2. Correccion por enrojecimiento utilizando las lineasde Her . . . . . . . 40
El factor de discrepancia de abundancias . . ... ... ... .......... 41
2.7.1. Fluctuaciones de temperatura . . . . . . . . . . ... 42
2.7.2. Inhomogeneidades quimicasenlanebulosa . ... ... ... ..... 44

IX



INDICE GENERAL

2.8. Objetivosdelatesis . ... ... ... . ... e

3. Metodologia

3.1. Seleccién dela muestradeobjetos . . . . ... ... ... ... ..

3.2. ODSErvacCiones . . . . . v v v v i e e e e e e e e e e e e e e

3.3. Reducciondelosdatos . . . . . . . . . . . @ i i v i i e
3.4. Andlisisdelosdatos . . . . . . . . . . . e e e e

3.4.1. Flujos, correccion por enrojecimiento e intensidades de las lineas

3.4.2. Condiciones fisicasyabundancias . . . . . . ... ... ... ....
3.4.3. Anchos FWHM, velocidades radiales y velocidades de expansion . . . .

. Resultados

4.1. Articulo Abundance discrepancy factors in high-density nebulae . . . . . . . . .

4.1.1.

Detalles no incluidosenelarticulo. . . . .. ... ... ... ......

5. Lanebulosa planetaria M 3-27
51. Antecedentes . . . . . . . . ... e e e e e e
5.2. Observaciones yrecopilaciondedatos . . . . . . . .. .. ... ... ......

5.2.1.
5.2.2.
5.2.3.

ODbServaciones . . . . . . . v v v v e e e e e e e e e e
Reducciondelosdatos . . . . . . . . . . . e
Compilacién de datos delaliteratura . . . .. ... ... ... .....

5.3. Andlisisdelosdatos . . . . . . . . . . ... e e e e e

5.3.1.

Correccion por enrojecimiento . . . . . . . . . ... ... oo

5.4. Variacion temporal de las intensidades delaslineas . . . ... ... .. ....

5.4.1.
5.4.2.
5.4.3.

Variacion de las intensidades relativasaHS . . . . . ... ... ... ..
Variacién de las intensidades relativasa He1 \5875A . . . .. ... ..
DiagramaR1 —R2 . . . . . . . . ... .

5.5. Condiciones fisicasyabundancias . . . .. ... ... ... ... ........

5.5.1.
5.5.2.
5.5.3.
5.5.4.
5.5.5.

Datos recopilados de laliteratura . . . . ... ... ... ... .....
Datosdel OAN-SPM . . . . . . . . . . . . e
Célculo de abundanciasrespectoaH™ . . . ... ... .........
Cadlculo de las abundancias i6nicas relativasal He™ . . . ... ... ..
Abundancias i6nicas y totales para distintos valoresde 7, . . . . . . . .

5.6. Velocidades de expansiéondelaslineas . . . . .. ... ... ... ........

5.7. DIiSCUSION . . . . v v o o e e e e e e e e e e e e e e e e e e e e

6. Trabajo a futuro: otros espectros obtenidos

51
51
52
55
56
56
57
61

63
63
81

87
87
89
89
89
91
91
92
99
99
101
102
105
105
109
114
122
125
130
134

141



INDICE GENERAL

7. Conclusiones
Referencias
A. Imagenes de las nebulosas analizadas

B. Anilisis de IC 4997 a partir de los datos de Hyung et al. (1994)
B.1. Condicionesfisicas. . . . . . . . . . . . . e
B.1.1. Lineasprohibidas . ... ... ... ... ... . ... ... . ... ...
B.1.2. Lineasderecombinacién . .. ... .. ... .. ... ... ......
B.2. Abundanciasiénicas . . . . . . . . . . ... e e e

B.3. Condiciones fisicasyabundancias . . . .. ... ... ... ... ........

C. Flujosyvelocidades de M 3-27

XI

145

151

161

165
165
165
167
167
168
168

173



XII

INDICE GENERAL



Resumen

N esta tesis de doctorado se presenta un andlisis de una muestra de nebu-
losas planetarias galacticas basado en espectros de alta resolucion espectral
obtenidos con el espectrografo REOSC-Echelle del OAN-SPM. Partiendo del
conocido problema del ADF (siglas en inglés del factor de discrepancia de

abundancias) en las nebulosas planetarias y con el fin de corroborar la validez o no de la hi-
potesis de la existencia de dos componentes de plasma coexistentes en estos objetos como
su posible origen, se plantea un andlisis de las condiciones fisicas y las abundancias de las
lineas de excitacion colisional y las lineas de recombinacién de las nebulosas de la muestra,
ademads de un andlisis cinemadtico de las velocidades de expansién de estas lineas a partir de
sus perfiles.

De la muestra observada, el andlisis se centr6 en seis nebulosas planetarias compactas,
jovenes y densas: Cn 3-1, Vy2-2, Hu2-1, Vy 1-2, IC4997 y M 3-27. Este andlisis permiti6 de-
terminar las condiciones fisicas, temperatura y densidades electrénicas, a partir de distintos
cocientes de lineas tanto de lineas prohibidas como de recombinacién; ademads, se obtuvieron
temperaturas de las lineas de recombinacién utilizando relaciones empiricas presentadas en
la literatura. Se determinaron las abundancias de los distintos iones presentes en cada nebu-
losa y las abundancias de varios de sus elementos, utilizando las abundancias de sus iones y
los ICFs publicados en la literatura. El andlisis también permitié determinar los ADFs de O*?,
de los cuales cuatro se compararon con los resultados publicados en la literatura y se repor-
t6 por primera vez un valor para IC 4997. En las nebulosas mds densas de la muestra, Vy 2-2,
IC4997 y M 3-27, se encontré un gradiente de densidades que aumenta hacia las zonas inter-

3en

nas, aumentando desde ~ 10° — 10* cm ™ en las zonas externas hasta ~ 10° — 107 cm™
las zonas mas internas. Las abundancias totales determinadas a partir de las lineas de excita-
cién colisional se compararon con las determinadas previamente en la literatura y se encontré
que las abundancias de O de los objetos més densos, Vy 2-2, IC 4997 y M 3-27, son subsolares
(12+log(O/H) ~ 8.1 — 8.3).

El andlisis cinematico mostré que, en cuatro de los seis objetos: Cn 3-1, Vy2-2, Hu2-1y
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M 3-27, las lineas de excitacion colisional siguen el campo de velocidades esperado en una
nebulosa planetaria, en el cual las regiones méds externas de una nebulosa se expanden a ma-
yor velocidad que sus regiones mds internas, para las cuales los potenciales ionizacion de los
iones de la nebulosa representan la distancia a la fuente ionizante. Por otro lado, las lineas
de recombinacién no comparten la cinematica de las lineas de excitacion colisional, ya que
presentan menores velocidades de expansion que estas tultimas y no muestran la presencia
de un campo de velocidades. En las nebulosas més densas de la muestra observada, Vy2-2,
IC 4997 y M 3-27, se encontraron diferencias entre las velocidades de expansion de las lineas
nebulares y aurorales de [N 11], [O 111], [Ar 111] y [Ar 1v], y las lineas aurorales y transaurorales de
[S11] en las que las lineas aurorales: las velocidades de expansion de las lineas aurorales tienen
velocidades de expansion menores que las nebulares, lo cual se atribuye a la supresién de la
emision de las lineas nebulares en las zonas mds internas y densas de las nebulosas, debido a
que las lineas aurorales tienen mayores densidades criticas que las nebulares.

La nebulosa planetaria M 3-27 requiri6é un anadlisis mds detallado, debido a que presenta
una densidad electrénica de hasta 10’ cm 2 y ademds presenta variaciones temporales en las
intensidades de sus lineas. Para esto se recompilaron datos espectroscopicos de alta y baja
resolucion espectral, obtenidos en el OAN-SPM desde el 2004 hasta el 2021 con los espectro6-
grafos REOSC-Echelle y Boller & Chivens, y datos publicados en la literatura de la década de
los setenta. En este objeto se encontr6 que las lineas de la serie de Balmer de H 1 son afectadas
por autoabsorcion; con los espectros de alta resolucién se encontré que estas lineas tienen
distintos perfiles que el resto de las lineas observadas y no coinciden en velocidad radial con
éstas, lo que conlleva a problemas con la correccion por la extincion interestelar. Por este mo-
tivo se utilizaron las lineas de He 1 para corregir por la extincion interestelar los flujos de las
lineas para el andlisis de condiciones fisicas y abundancias. Se determinaron las abundancias
i6nicas y totales con las intensidades de uno de los espectros reportadas en la literatura y con
dos de los espectros obtenidos en el OAN-SPM, con uno de los cuales se calcul6 también el
ADF(O*?).



Capitulo 1

Introduccion

1.1. Las nebulosas planetarias

1.1.1. Antecedentes

A desde la antigiiedad se habia registrado la presencia de objetos nebulosos
en el cielo nocturno (Hoskin 2011a): en los catdlogos de estrellas de los astré-
nomos griegos Hiparco de Nicea (siglo I a. C.) y Claudio Ptolomeo (siglo I d.

C.) y del astréonomo persa Al-Sufi (siglo X d. C.) se incluian en esta clasifica-
cién objetos como los observados en las constelaciones de Cancer, Escorpion y Andrémeda,
los cuales ahora se sabe son los cimulos abiertos M44 y M7 y la galaxia Andrémeda, respec-
tivamente (Harrison 1984 y Jones 1991). No fue sino hasta el siglo XVII cuando Galileo Galilei
reporto en su Sidereus Nunciuslas primeras observaciones realizadas con un telescopio de dos
objetos nebulosos (Galilei 2010). Si bien lo que Galileo report6 realmente fue la observacion
de lo que ahora se sabe son dos ctimulos abiertos (M 44 y el camulo del Trapecio de Orién), el
interés por la observacion con telescopios de las estrellas nebulosas, asillamadas por el mismo
Galileo, se fue desarrollando durante los siglos siguientes.

Ala par del desarrollo y mejora de los telescopios, aparecerian nuevos trabajos en los cua-
les se describirian las caracteristicas los objetos nebulosos. Entre éstos pueden resaltarse el
trabajo de Nicolas de Peiresec, a quien se le atribuye el descubrimiento en 1610 de una «pe-
quena nube iluminada» en el cinturén de la constelacién de Orién, la hoy conocida Nebulosa
de Oridén (Harrison 1984); el trabajo de Christiaan Huygens, quien, en su libro Systema Satur-
nium publicado en 1659, present6 la primera ilustracién conocida de la Nebulosa de Ori6on
y un estudio en el que ésta se distinguia de las demas estrellas del Trapecio de Orion (Harri-
son 1984); entre algunos otros. En estos trabajos se describirian las caracteristicas observadas
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de estos objetos y se clasificarian diferencidndolos de los demds cuerpos celestes entonces
conocidos; a la vez, se discutia acerca de la naturaleza de éstos ya que no se sabia si eran ver-
daderamente nebulosidades o cimulos de estrellas, cuyas componentes no podian resolverse
con los telescopios de la época (Hoskin 2011a).

Durante la segunda mitad del siglo XVIII, Charles Messier publicé un catdlogo de objetos
no estelares titulado Catalogue des Nébuleuses et des amas d’Etoiles, el cual se publicé en dos
ediciones de 1774 y 1781, respectivamente. Messier, realmente interesado por la observacion
de los cometas, incluy6 en su catdlogo aquellos objetos nebulosos que dificultaban sus ob-
servaciones, los cuales muchos afios después serian clasificados como nebulosas, galaxias y
cumulos estelares (Jones 1991). En la primera edicion de su catalogo, Messier describi6 la ob-
servacion de su objeto 27, que menciona se realiz6 el 12 de julio de 1764, como una nebulosa
«sin estrella» y que «parecia tener forma ovalada» (Messier 1774); esta observacion resultaria
ser la primera registrada de una nebulosa planetaria, la cual actualmente es conocida como
M27, NGC 6853 o la nebulosa Dumbbell (Zijlstra 2015). En la segunda edicién del catdlogo de
Messier se reportarian un total de cuatro nebulosas planetarias: M27, M57, M76 y M97 (Kwok
2000).

Seria William Herschel quien distinguiria a estas nebulosas del resto de objetos no estela-
resy, en 1782, las denominaria como nebulosas planetarias tras observar con un telescopio la
nebulosa cercana a la estrella brillante v de la constelaciéon de Acuario' y notar las similitudes
entre ésta y un disco planetario: un color verdoso, pero con la luz débil caracteristica de una
nebulosay sin la presencia de una estrella visible (Hoskin 2011b, 2014); esta nebulosa planeta-
ria es la que actualmente se conoce como la nebulosa de Saturno o NGC 7009. Resultado de sus
observaciones y con la colaboracion estrecha con su hermana Caroline, Herschel publicaria
un catdlogo de objetos no estelares entre los cuales se incluiria la descripcién y clasificaciéon
de las observaciones de las nebulosas planetarias segin su forma y color observados (Hers-
chel 1786, 1789, 1802). Atin en los catdlogos New General Catalogue (NGC) e Index Catalogue
(IC), publicados a fines del siglo XIX, las nebulosas planetarias se incluian entre el conjunto
de objetos difusos; no fue hasta el siglo XX en que comenzaron a elaborarse catidlogos tinica-
mente de nebulosas planetarias, tras el descubrimiento de varios de estos objetos a partir de
su apariencia en las placas fotogréficas o de sus espectros; también fue en el siglo XX cuando
se comenzaron a reportar nebulosas planetarias extragaldcticas (Kwok 2000).

El advenimiento de la espectroscopia en el siglo XIX y su aplicacién a las observaciones
astronémicas permitieron continuar la investigacion acerca de la naturaleza de las nebulo-
sas planetarias mas alld de sus formas y colores observados. Fueron Huggins y Miller (1864)
quienes describieron el primer espectro de una nebulosa planetaria, NGC 6543, el cual es di-

Esta estrella tiene coordenadas ecuatoriales (J2000) o = 21:09:35.65, § = —11:22:18.09.
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ferente al espectro de una estrella ya que éste es dominado por la emision de lineas, la cual es
una caracteristica de la emisién de un gas caliente. Desde el trabajo de Huggins y Miller (1864)
se encontré que los espectros de las nebulosas planetarias estin dominados principalmente
por la emision de lineas de H 1y por dos lineas brillantes en la region verde del espectro 6p-
tico, cuyas longitudes de onda fueron determinadas por primera vez por Keeler (1894) en A\
5007 y 4959 A; no obstante, el origen de estas dos lineas no podian asociarse a ninguna fuente
conocida en la Tierra, por tanto, se consider6 que éstas eran emitidas por un elemento propio
de las nebulosas denominado como nebulio (Osterbrock 1988 y Torres-Peimbert 2017).

Fue hasta el siglo XX, con el desarrollo de la mecdanica cudntica, cuando en los trabajos
de Bowen (1927a,b) se logr6 mostrar que las lineas del nebulio realmente corresponden a las
lineas que se originan a partir de las transiciones que ocurren entre los niveles energéticos
del [O 111], las cuales s6lo pueden producirse en ambientes de baja densidad. Poco después,
Bowen (1928, 1930) logré identificar para algunos iones, como [O 111], que la transicién que da
origen a la emision de las dos lineas nebulares mds importantes A\5007 y 4959 Aproviene de
un nivel superior menos energético que el nivel superior de la transicién que emite a la otra
linea de [O 111] A4363 A, cuyo nivel inferior coincide con ser el nivel superior de las primeras dos
lineas; de esta forma, las primeras dos lineas se denominaron como nebulares mientras que
la tercera se denominé como auroral. El nombre auroral se adopté debido a que la emisién
de [O 111] sigue el mismo proceso fisico que la emision de la linea de [O 1] A5577 A, identificada
previamente en los espectros de las auroras boreales y australes (McLennan 1928). En trabajos
de afos posteriores se lograron identificar muchas mas lineas emitidas por distintos iones y

las transiciones y mecanismos que las emiten (Osterbrock 1988).

1.1.2. Origeny formacion de las nebulosas planetarias

Las nebulosas planetarias (abreviadas como NPs) constituyen una de las tltimas etapas evo-
lutivas de las estrellas de masa baja a intermedia, es decir, que las masas iniciales con las cua-
les se formaron estdn dentro del rango de 1 — 8 M. Se constituyen de capas de gas ionizado
expandiéndose alrededor de sus estrellas centrales, el gas es ionizado por la accién de los fo-
tones ionizantes que son emitidos por las estrellas centrales. Para entender el origen de estos
objetos del medio interestelar es necesario hacer una breve revision de la evolucion de sus
estrellas progenitoras.

Una estrella se forma a partir del colapso gravitacional de una nube de gas molecular; el
colapso se detiene cuando la temperatura de la zona central de la nube se incrementa al punto
de producir la suficiente presion de gas para detener el colapso de la nube (~ 10° — 107 K). En
este punto, en el nicleo de la estrella comienzan a producirse reacciones termonucleares que
fusionan los &tomos del H en He, liberando energia durante el proceso, y se dice que la estrella



6 CAPITULO 1. INTRODUCCION

se encuentra en la secuencia principal. La presién que se produce debido a las reacciones ter-
monucleares mantiene a la estrella en equilibrio ya que se opone a la presiéon que ejercen las
capas externas de la estrella por la gravedad evitando que la estrella colapse (Carroll y Ostlie
2007).

Las estrellas de masa baja a intermedia se mantienen en la secuencia principal por un
tiempo del orden de ~ 10® — 10'° afios antes de agotar el H de sus ntcleos. Cuando el H
se agota en sus nucleos, al haber sido transformado en He, la estrella saldréd de la secuencia
principal y mostrard cambios en su luminosidad y temperatura efectiva, los cuales se veran
reflejados en el diagrama de Hertzsprung-Russell (HR) (Figura 1.1).

Post-AGB

Superw‘md

First He shell flash — |

Logyo (L/L.)

Jremp MYM-21d

He core burning

H shell burning —__

Core contraction

To white dwarf phase M

-<— Logg (Te)

Figura 1.1: Diagrama HR de la evolucién de una estrella de 1 M. El diagrama se reproduce de la Figura
13.4 del libro de Carroll y Ostlie (2007).

Para las estrellas con masas < 1.8 M, el nticleo se contrae y mientras una pequena capa de
H contintia fusionando el H en He, el nticleo de He se comprimird aumentando su temperatu-
ra convirtiéndose en un gas degenerado de electrones. La contraccién del ntcleo continuara
y la energia que se libera por ésta provocard que las capas externas de la estrella se expandan,
aumentando su luminosidad y disminuyendo su temperatura efectiva, entrando a la llamada
rama de las subgigantes (SGB, por sus siglas en inglés).

Al expandirse y disminuir la temperatura efectiva de las capas externas, habra un aumen-
to en la opacidad de la estrella y se producird una zona convectiva cerca de la superficie de
la estrella, que ird penetrando hacia las capas internas de la estrella. Mientras se transporta
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energia a la superficie por la conveccion, se produce un aumento en la luminosidad de la es-
trella y se dice entonces que la estrella ha entrado en la rama de las gigantes rojas (RGB, por sus
siglas en inglés). En este punto la conveccion ha alcanzado las zonas cercanas al nicleo de la
estrella, en las cuales existen elementos producidos por la nucleosintesis estelar, como el He,
Cy N; estos elementos comienzan a ser transportados a la superficie de la estrella alterando
su composicién quimica. Este proceso es denominado como el primer dragado, conocido en
inglés como first degree-up (Carroll y Ostlie 2007).

En el caso de las estrellas con menos de 1.8 M, cuando se alcanza la temperatura para
comenzar la fusién del He en Cy O (~ 102 K) la energia del nticleo de gas degenerado es
liberada en forma de un destello de helio (Helium flash, en inglés), la cual alcanza valores de
10'! L. Este destello de helio no sucede en las estrellas con masas mayores a 1.8 M, ya que
sus nucleos no pasan por una degeneracion al entrar en la SGB porque sus masas son mayores
a las que puede soportar un nucleo de gas degenerado, por lo tanto, se inicia la fusién de He
en Csin un flash de He. Mientras la estrella fusiona el He en Cy O, a través del proceso triple «,
entra en la denominada rama horizontal (HB, por sus siglas en inglés), este proceso es andlogo
ala fusion de H en He durante la secuencia principal; no obstante, tendrd una mucho menor
duracion.

Al final de la rama horizontal, el nticleo de la estrella compuesto de C-O comenzara a ser
comprimido y aumentard su temperatura, en este punto la estrella estarad constituida por un
nucleo de C-0, una pequena capa que fusiona el He en C y O, una capa intermedia compuesta
de He, una capa que fusiona H en He y otra capa externa compuesta de Hy He, que es convecti-
va. Al contraerse el ntcleo, las capas externas comenzaran de nuevo a expandirse provocando
un aumento en la luminosidad pero una disminucién de la temperatura efectiva, por lo cual
la estrella se mueve en el diagrama HR. Se dice que la estrella ha entrado en la rama asintética
de las gigantes (AGB, por sus siglas en inglés).

Durante la AGB, las estrellas de masa baja-intermedia sufren cambios importantes. En es-
ta etapa, mientras la fusion del He en el nicleo cesa, la fusién del He en la capa que lo rodea
se convierte en la fuente principal de energia que se mantiene en la estrella. Debido a la ex-
pansion de las capas externas y la disminucién de la temperatura efectiva, la conveccién de
la capa externa penetrard en la region rica en He alrededor del ntcleo y transportard material
resultado de la fusion del H (He y N) desde esta capa a la superficie de la estrella. Este proceso
se conoce como el segundo dragado (second degree-up, en inglés) y enriquece la capa externa
de la estrella con N y He y se presenta en estrellas con masas superiores a 3 6 4 M, (Carroll y
Ostlie 2007 y Kwitter y Henry 2022).

Mientras la estrella contintia subiendo en la AGB, la capa de He que rodea al nticleo tam-
bién se ird comprimiendo. Ademads, parte del He producido en la capa que estd fusionando H
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en He se depositard en la capa inferior de He, aumentando asi su masa y provocando que el
gas en esta capa presente degeneracion. En este punto la base de la capa de He, en donde se
fusiona el He, se volverd inestable térmicamente lo que provocara la presencia de un flash de
helio. Tras el flash, la capa més externa que fusiona el H en He se expande y enfria cesando
momentdneamente el proceso de fusion; posteriormente, la fusion en la capa de He disminu-
ye yla fusién de H en He vuelve a iniciarse en esta capa. Estos procesos se repiten varias veces,
dependiendo de la masa inicial de la estrella y su metalicidad, en lo que se denominan como
pulsos térmicos (Carroll y Ostlie 2007 y Kwitter y Henry 2022).

Mientras ocurren los pulsos térmicos, en algunas estrellas la conveccion lograra llegar a
las zonas internas que han sido enriquecidas por C por la fusion del He y transportarlo a la
superficie, en un proceso denominado como fercer dragado (third degree-up, en inglés). Este
tercer dragado provocard que la abundancia de las capas externas y de la superficie de la es-
trella se enriquezcan por C. Para estrellas con masas mayores a las 4 M, la temperatura de la
capade H, que por el tercer dragado se enriqueci6 con C, aumenta a mdas de 10’ K provocando
la fusién del H a través del ciclo CNO provocando que el C se convierta en N disminuyendo
la abundancia del C. Este proceso es denominado, en inglés, como hot bottom burning, HBB
(Carroll y Ostlie 2007 y Kwitter y Henry 2022). A través de modelos tedricos se ha encontrado
que el tercer dragado no se presenta en las estrellas con masas iniciales de menos de 1.5 M,
mientras que las estrellas con masas iniciales de entre 2 y 4 M, si presentan el tercer dragado
y son enriquecidas en C; por otro lado, las estrellas con masas iniciales mayores a 4 M, pre-
sentan tanto el tercer dragado como el hot bottom burning, por lo tanto, no son enriquecidas
por C en sus superficies (Delgado-Inglada et al. 2015, y sus referencias).

Durante la AGB, las capas de la estrella comienzan a ser expulsadas de la misma debido a
la accion de los vientos estelares hasta dejar expuesto el nticleo de C-0O, esta pérdida de masa
se da a una razén de entre 10~® — 107> M, afiio~! mientras que los vientos tienen velocida-
des del orden de 10 km s™!. Este material expulsado producira una capa de gas frio y neutro
que se expandira alrededor de la estrella y que puede formar granos de polvo (Osterbrock y
Ferland 2006 y Hofner y Olofsson 2018). De esta forma, la estrella entra en la etapa post-AGB
y comienza a moverse en el diagrama HR de forma horizontal, mostrando un aumento en la
temperatura efectiva de su nucleo de C-O, que puede estar rodeado atin de una capa rica en
H en la superficie de su estrella. La duracién de la etapa de 1a AGB en las estrellas de masa baja
aintermedia es de ~ 10° afios (Kwok 2000 y Hofner y Olofsson 2018).

La fase de nebulosa planetaria iniciard como tal cuando el nticleo de C-O alcance al menos
25,000 K, cuando comenzard a emitir fotones ultravioletas que ionizardn las capas de gas que
rodean a la estrella central (Kwitter y Henry 2022 y Weidmann y Gamen 2011), en donde se
producirdn fotoionizaciones y recombinaciones responsables de la emision de radiacion de
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la nebulosa. Ya en este punto, el nicleo de C-O de la estrella de la AGB se denomina como la
estrella central de la nebulosa planetaria.

El modelo més aceptado de la formacion de una nebulosa planetaria es el modelo de los
vientos estelares interactuantes (ISW, por sus siglas en inglés) el cual fue propuesto original-
mente por Kwok et al. (1978). Este modelo propone que el viento que fue expulsado de la
estrella durante la AGB, que se expande a una velocidad pequefia, es alcanzado por un viento
rapido expulsado porlo que fue el nticleo de la estrella. A diferencia del viento dela AGB, que se
expande con una velocidad de ~ 10 km s~ y se expulsa a unarazén de 10~° M, aflo™!, el vien-
torapido alcanza valores de velocidad de ~ 2000 km s~ y se expulsa arazén de 1078 M, afio™!
o menos. El aumento de la velocidad del segundo viento ocurre porque el niicleo tiene mucho
menor tamafo que las capas externas de la estrella durante la AGB y por tanto, la velocidad
de escape que debe tener el viento es mucho mayor. Este segundo viento se expulsa debido
a que el nucleo seguird calentdndose y expulsard la pequefia capa de H que conservaba por
efectos de la presion de radiacién. Cuando el viento rapido alcanza al viento lento se produci-
rd un choque, como resultado de éste se produciré la estructura definida de gas que se conoce

como nebulosa planetaria. Esta capa se expande a una velocidad ~ 25 km s

, puede tener
masas de ~ 0.1 M, y alcanzar tamanios de hasta 0.2 pc (Kwok 2000).

La estrella central de una nebulosa planetaria estad constituida principalmente de un gas
degenerado de C-O y de una pequeiia capa de H que se estd fusionando, en la mayoria de los
casos, provocando que ésta se mueva en el diagrama HR al aumentar su 7. sy pero sin mostrar
cambios en su luminosidad; sin embargo, también se pueden encontrar estrellas centrales de
nebulosas planetarias pobres en H (Kwok 2000). En varios trabajos se ha propuesto clasificar a
las estrellas centrales de las nebulosas planetarias como ricas en Hy pobres en H a partir de las
caracteristicas de sus espectros (véanse, por ejemplo, los trabajos de Méndez 1991, Weidmann
y Gamen 2011 y Weidmann et al. 2015, 2020). La masa tipica de las estrellas centrales de las
nebulosas planetarias se encuentra dentro del rango de 0.55 — 0.64 M, (Kwok 2000).

De las clasificaciones realizadas a las estrellas centrales de nebulosas planetarias, las estre-
llas centrales de tipo Wolf-Rayet, o [WC], pertenecen a las estrellas con atmdésferas deficientes
en H. Estas se caracterizan porque en sus espectros se encuentran lineas intensas y ensancha-
das de iones de He, C, N y O, los cuales son elementos presentes en sus atmosferas, tempera-
turas efectivas de entre 7,;; ~ 30,000 — 150,000 K y fuertes vientos estelares que producen
tasas de pérdida de masa de 10~7 — 10> M, afno (Garcia-Rojas et al. 2012, y sus referencias).
Por otro lado, la clasificacion weak emission-lines (wels, por su acrénimo en inglés) fue pro-
puesta por Tylenda et al. (1993) para las estrellas centrales cuyos espectros muestran también
lineas de emision, pero a diferencia de las estrellas [WC], estas lineas son menos intensas y no
estdn ensanchadas. Sin embargo, esta clasificacién sélo considera que las estrellas centrales
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no son de tipo [WC] y no permite clasificarlas como estrellas con atmdsferas ricas o pobres
en H, ya que distintos trabajos han mostrado que entre las estrellas clasificadas como wels
se han encontrado estrellas con atmdosferas ricas en H y estrellas con atmdsferas pobres en H
(Weidmann y Gamen 2011, Weidmann et al. 2015 y sus referencias). Debido a esto, Weidmann
etal. (2015) propusieron en su trabajo que el uso de la clasificacién wels se utilice para cuando
no exista la suficiente informacién espectroscépica para poder clasificar a la estrella central
como rica o pobre en H.

Lafase de nebulosa planetaria representa una pequefa parte de la vida de la estrella ya que
su duracion es alrededor de s6lo 10* afios, tras los cuales las capas externas que conformaban
la nebulosa se dispersan en el medio interestelar y la estrella central se enfria, después de
haber alcanzado una temperatura méaxima de hasta 200,000 K (Méndez 1991), momento en
el cual las reacciones nucleares en la capa que la rodea al nticleo de la estrella cesan; de esta
forma la estrella central disminuye drésticamente su temperatura efectiva y luminosidad, lo
cual se representa como una curva que cae en el diagrama HR, convirtiéndose en una enana
blanca (Weidmann y Gamen 2011).

1.1.3. Las nebulosas planetarias en el contexto galactico

En el contexto galéctico, debido a que la fase de nebulosa planetaria representa una de las ulti-
mas fases de la evoluciéon de las estrellas de masa baja a intermedia, el andlisis de las abundan-
cias de sus elementos, aquéllos que no fueron alterados por la nucleosintesis estelar como el
O, permite determinar las abundancias con las cuales se formaron sus estrellas progenitoras.
Estas se pueden comparar con las abundancias actuales del medio interestelar, determinadas
a partir de las abundancias de las regiones H 11, que son regiones fotoionizadas que rodean a
zonas de formacion estelar. Ademds, las abundancias de los elementos que si fueron modifi-

cados por la nucleosintesis estelar permiten analizar la evolucién de sus estrellas.



Capitulo 2

El andlisis de las nebulosas planetarias

partir de las intensidades de algunas de las lineas de emisién medidas en los
espectros de lasregiones fotoionizadas es posible determinar las condiciones
fisicas, temperatura y densidad electrénicas del plasma (7 y n., respectiva-

mente). En este capitulo se presentaran de forma breve los procesos fisicos

necesarios para la determinacion de condiciones fisicas y abundancias, estd basado princi-
palmente en los trabajos de Osterbrock y Ferland (2006) y de Peimbert et al. (2017) en donde
estos procesos se describen con mayor detalle.

2.1. Fisicade las regiones fotoionizadas

Las suposiciones mds importantes para el estudio de la fisica de las regiones fotoionizadas,
tanto en regiones H 11 como nebulosas planetarias, son el equilibrio de ionizacion y el equili-
brio térmico. También existen procesos fisicos responsables de la emision de radiacion de las
nebulosas planetarias, como la recombinacién y la excitacion colisional, los cuales se presen-
tardn en la Seccion 2.2.

2.1.1. Equilibrio de ionizaci6én

Una nebulosa planetaria puede suponerse que estd formada por dos componentes: una es-
trella central, lo suficientemente caliente para emitir fotones ultravioletas, rodeada de una
nebulosa gaseosa, la cual es ionizada por la accién de estos fotones (Kwok 2000). En estado
estacionario, el equilibrio de fotoionizaciéon en cualquier punto de la nebulosa representa un
equilibrio entre la tasa de fotoionizaciones, producidas por los fotones ionizantes de la estrella
central, yla tasa de recombinaciones, de electrones libres con los iones del plasma (Osterbrock

11
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y Ferland 2006).

Al suponer el caso més sencillo, el de la nebulosa en estado estacionario, homogénea, con
una temperatura T, compuesta inicamente por H, el elemento mas abundante en el Universo;
el equilibrio de fotoionizacion se expresa como (Ecuacién 2.1 de Osterbrock y Ferland 2006):

4
n(H°) / Ziya,,(HO)dV = nenya(H, T). (2.1)

0

Endonde: n(H 0), n.yn, sonlas densidades numéricas de H neutro, electrones y protones,
respectivamente; .J, la intensidad promedio local por unidad de area, angulo sé6lido y frecuen-
cia(J, = ﬁ [ 1,dQ); vy esla frecuencia correspondiente a la energia de 13.6 eV, necesaria para
ionizar el H; a,, esla seccion transversal de ionizacion para un fotony a( H?, T') es el coeficiente
de recombinacién para el H, dependiente de la temperatura. El lado izquierdo de la Ecuacién
2.1 representa la tasa de fotoionizaciones mientras que el lado derecho representa la tasa de
recombinaciones.

Caso Ay caso B

La emision de la serie de Lyman de H, originada porlarecombinacion de los electrones al nivel
base del H (n = 1), produce fotones con energias superiores a las 13.6 eV, los cuales pueden
contribuir hasta en un 40 % de la fotoionizacion de la nebulosa como un mecanismo extra
(Peimbert et al. 2017). Existen dos aproximaciones principales para analizar las emisiones de
la serie de Lyman en las nebulosas, denominadas como caso Ay caso B, las cuales ademés se
relacionan con la profundidad 6ptica de la nebulosa:

= Caso A: en este caso se consideran las fotoionizaciones que se producen hasta el nivel
base del H; supone ademads que la nebulosa es 6pticamente delgada y todos los fotones
de Lyman escapan de la nebulosa sin ser absorbidos. Este caso es una buena aproxi-
macion para nebulosas dpticamente delgadas a las lineas de Lyman; sin embargo, estas
nebulosas deben contener poco gas y por este motivo serian muy difusas y débiles para
poder observarse (Osterbrock y Ferland 2006 y Peimbert et al. 2017).

= (Caso B: este caso no se consideran las recombinaciones hasta el estado basen = 1y
por tanto, las fotoionizaciones producidas por la estrella estdn en equilibrio con las re-
combinaciones de los estados excitados del H, mientras que los fotones emitidos por la
recombinacién hacia el estado base serdan absorbidos en otras zonas de la nebulosa y no
tendran efecto en el equilibrio de ionizacion (Osterbrock y Ferland 2006). También, este
caso supone que la nebulosa es 6pticamente gruesa para las lineas de Lyman y todos
los fotones emitidos son dispersados y absorbidos por otros 4tomos de la nebulosa; el
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caso B es el caso més estudiado ya que las condiciones fisicas que se observan en las
nebulosas reales son mds cercanas a las que éste predice que aquéllas predichas por el
caso A (Peimbert et al. 2017).

Radio de Stromgren

Las estrellas centrales de las nebulosas planetarias tienen temperaturas efectivas que varian
desde los 30,000 K hasta los 200,000 K (Peimbert et al. 2017). Estas estrellas emiten un nimero
finito de fotones ionizantes por unidad de tiempo (Q(H°) o S*) necesarios para mantener el
equilibrio de fotoionizacion en la nebulosa.

Resultado de la interaccion entre los fotones ionizantes de la estrella con el gas de la nebu-
losa, bajo las mismas suposiciones anteriores, dentro de ésta se encontrardn tres zonas prin-
cipales: una zona completamente ionizada, una zona completamente neutra y una pequefa
zona de transicion entre la zona completamente ionizada y la zona completamente neutra
(Peimbert et al. 2017).

Al suponer simetria esférica, el tamafio maximo de la zona completamente ionizada por
la accién de los fotones ionizantes de la fuente se denomina radio de Stomgren (rs). Este se
determina como (Osterbrock y Ferland 2006):

QU  \"
)) . (2.2)

8= (47rn2(H)aB(T, Ho
En donde n(H) es la densidad total de H, en la zona completamente ionizada se tiene que
n(H) = n, = n.; Q(H") es la tasa de fotones ionizantes y ap (7T, H°) el coeficiente de re-
combinacién. El radio de Stromgren define la zona en la cual se tiene la presencia de fotones
ionizantes; al rebasar su valor, se encuentra la pequefia zona de transicion entre gas ionizado
y neutro, cuyo tamafo es menor al radio de Stromgren, y posteriormente una zona en donde
todo el gas se encuentra completamente neutro. Ademads, la intensidad de la radiacion dismi-
nuye al aumentar la distancia a la fuente ionizante, en este caso la estrella central (Carroll y
Ostlie 2007).

Estructura de ionizacién

Los resultados anteriores se han calculado suponiendo que las nebulosas estdn compuestas
Unicamente por H; no obstante, las nebulosas reales también estdn compuestas por otros ele-
mentos como el He, cuya abundancia relativa al H es del 10 %, y de elementos pesados como
N, C, O, Ne y S, cuyas abundancias relativas al H son del orden de 10~ — 10~* (Osterbrock
y Ferland 2006). En general, la presencia de estos elementos no afecta los resultados ya pre-
sentados para el H; sin embargo, su presencia serd importante para el equilibrio térmico y
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mostraran una estructura de ionizacion dentro de la nebulosa (Osterbrock y Ferland 2006 y
Peimbert et al. 2017). En esta estructura de ionizacion, en donde generalmente los iones con
diferentes potenciales de ionizacién forman una estratificacion y se distribuyen de distinta
manera dentro de la nebulosa, los iones con mayores potenciales de ionizacién se encuen-
tran en zonas mads internas de la nebulosa, més cercanos a la estrella central, mientras que
al aumentar la distancia a la estrella se van a encontrar distribuidos los iones con menores
potenciales de ionizacién. Un ejemplo de la estructura de ionizacion es el modelo simple pre-
sentado por Osterbrock y Ferland (2006, Figura 2.6) para una nebulosa planetaria.

No obstante, dentro de las nebulosas planetarias pueden existir estructuras internas, co-
mo filamentos, anillos, jets o zonas chocadas, las cuales producen estructuras de ionizacién
mucho mds complejas que las predichas por los modelos sencillos.

2.1.2. Equilibrio térmico

Esta hip6tesis considera que, para una nebulosa en estado estacionario, existe un equilibrio
entre los procesos de calentamiento y enfriamiento del gas de la nebulosa.

En una nebulosa fotoionizada, el principal proceso de calentamiento del plasma es la fo-
toionizacion del H, en donde la energia de los fotones ionizantes de la estrella, con energias
mayores a 13.6 eV, se convierte en energia cinética de los electrones resultantes de la fotoio-
nizacion y, dado el equilibrio de ionizacidn, se equilibrara con la tasa de recombinaciones.
La intensidad del campo ionizante determinaré la tasa de creacién de estos electrones (Os-
terbrock y Ferland 2006). La fotoionizacion del H representa un 90 % de las fuentes de calen-
tamiento de la nebulosa, los electrones resultado de la fotoionizaciéon del He representan un
10 % de éstas, o menos, y los electrones emitidos por los elementos pesados contribuyen al
calentamiento de la nebulosa en menor medida (Peimbert et al. 2017). También pueden exis-
tir otros mecanismos de calentamiento del plasma, como los choques y los rayos c6smicos;
sin embargo, suelen ser generalmente procesos menos eficientes (Peimbert et al. 2017).

En el caso opuesto, existen varios mecanismos de enfriamiento en las nebulosas tales co-
mo: la radiacién libre-libre, o Bremsstrahlung en alemdn, la recombinacién del H y del He y la
emision de las lineas prohibidas, o de excitacion colisional, de los iones de elementos pesados
(como NT, 0%, 0"? Ne™?, etcétera). En las Secciones 2.2.1 y 2.2.2 se explican los mecanismos
de emision de las lineas de recombinacion y las lineas prohibidas, respectivamente.

La emision de las lineas prohibidas de los iones de elementos pesados representa el me-
canismo mds importante de enfriamiento en las nebulosas fotoionizadas. A pesar de que los
elementos pesados representan s6lo un 10~ — 10~ de la abundancia total de la nebulosa,
su presencia como enfriadores se vuelve relevante ya que las temperaturas electrénicas de las
nebulosas planetarias, de entre 7000 y 20,000 K, son mucho menores que las de las superficies
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de sus estrellas centrales, las cuales varian desde los 30,000 hasta los 200,000 K; si se supusie-
ra que la recombinacién del H y He fuera el mecanismo de enfriamiento mds importante, la
temperatura de la nebulosa deberia ser igual a la temperatura de la superficie de la estrella
central (Osterbrock y Ferland 2006 y Peimbert et al. 2017).

La radiacién libre-libre, cuya emision es producida por la aceleracion de los electrones li-
bres al pasar cerca de los iones, contribuira al continuo de la nebulosa (Kwok 2000), no es un
proceso de enfriamiento importante para las temperaturas tipicas de las nebulosa (~ 10* K);
no obstante, es un proceso de enfriamiento importante para temperaturas mayores a 10° K,
las cuales se pueden encontrar en regiones chocadas o en otros objetos astronémicos mads
energéticos, como nucleos activos de galaxias o remanentes de supernova (véanse, por ejem-
plo, las curvas de enfriamiento que se presentan en los trabajos de Katz et al. 1996 y Wiersma
et al. 2009).

Los procesos de calentamiento y enfriamiento del gas representan las tasas de ganancia
o pérdida de energia por unidad de volumen, L y G, respectivamente (Osterbrock y Ferland
2006). Si bien, la densidad del gas de la nebulosa puede suponerse a priori, definida incluso
antes de que el gas se encuentre ionizado, la temperatura para cada punto de la nebulosa esta
determinada por el equilibrio térmico (Osterbrock y Ferland 2006 y Peimbert et al. 2017). Para
el limite de baja densidad la temperatura es independiente de la densidad, pero dependiente
de las abundancias de distintos iones; mientras que para altas densidades, la tasa de enfria-
miento disminuye y por tanto, se obtienen temperaturas mas elevadas (Osterbrock y Ferland
2006).

2.2. Mecanismos de emision de las lineas

Generalmente, el espectro tipico de una nebulosa planetaria se caracteriza por la presencia de
un continuo débil sobre el cual aparecen las lineas de emision de distintos iones presentes en
la nebulosa. En el rango 6ptico del espectro se pueden encontrar lineas intensas emitidas por
larecombinacién de H" y He™ yla excitacion colisional de N*, Ot, ST, S™2, 02, Net? y Ar*; si
una nebulosa planetaria es de alto grado de ionizacién, en su espectro también se encuentran
lineas emitidas por la recombinacién de He™ y O™ y lineas de excitacion colisional de Ar3,
Art* y Ne**. También se pueden encontrar lineas débiles emitidas por la recombinacién de
O™ y Ne™?, y lineas emitidas por la fluorescencia de O, Sit?, O*3 y N3, En la Figura 2.1 se
presenta el espectro tipico de una nebulosa planetaria, calibrado en longitud de onday flujo,
en el cual se identifican las principales lineas de excitacién colisional y recombinacién en el
rango optico. Este espectro es de la nebulosa planetaria N 66, que se encuentra en la Nube
Mayor de Magallanes, y se reproduce de la Figura 1 del articulo de Pefia y Ruiz (1988).
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Figura 2.1: Espectro de la nebulosa planetaria N 66, de la Nube Mayor de Magallanes, en el cual se
identifican las lineas mds importantes. El espectro se reproduce de la Figura 1 del articulo de Penay
Ruiz (1988).

Bajo las ya mencionadas hipétesis de equilibrio de fotoionizacién y de equilibrio térmico,
la intensidad de una linea de emisidn, siguiendo la notacién presentada por Peimbert et al.
(2017), esta dada como:

I, = /jAds = /n(X“)neeA(Te)ds. (2.3)

En donde j, es el coeficiente de emision, n(X *") es la densidad del ion que emite la linea,
ex(T:) es la emisividad de la linea, emisién por unidad de volumen, y n. y T, son la densidad
y la temperatura electrénicas del gas, con las cuales se emite la linea. Por tanto, la intensi-
dad de una linea de emision depende tanto de las condiciones fisicas del plasma como de
la abundancia del ion que la emite y asi, estos pardmetros se pueden estimar a partir de las
intensidades de las lineas.

La emision de las lineas en una region fotoionizada se origina debido a las distintas tran-
siciones de los electrones dentro de los niveles energéticos de los iones del plasma, durante
las cuales se emite energia en forma de radiacion. En las regiones fotoionizadas, debido a sus
bajas densidades, los procesos radiativos dominan sobre los procesos colisionales entre par-
ticulas, por tanto, se dice que los iones se encuentran fuera de equilibrio termodindmico local
(Luridiana et al. 2015 y Pefia y Torres-Peimbert 1991); lo que significa que la distribucién de
energia de los iones no puede ser descrita a partir de una inica temperatura y existe intercam-
bio de energia con un medio externo, como una fuente ionizante (Carroll y Ostlie 2007).

En las nebulosas planetarias, existen distintos mecanismos de emision de lineas los cuales

se resumen en las siguientes tres subsecciones.
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2.2.1. Recombinacion

El proceso de recombinacién es un proceso libre-ligado, en el cual un electrén libre del plas-
ma es capturado por un ion. En este proceso, el electron capturado ird perdiendo su energia
cinética al ir transitando desde los niveles energéticos superiores excitados hasta alcanzar un
nivel estable, emitiendo durante el proceso fotones de forma radiativa (Osterbrock y Ferland
2006 y Peimbert et al. 2017). Las emisiones radiativas originadas por este proceso en forma
de lineas de emision, en particular aquéllas emitidas dentro del rango visible del espectro, se
conocen como lineas dpticas de recombinacion (ORLs, por sus siglas en inglés).

Las lineas de recombinacion mads intensas que se pueden encontrar en las nebulosas pla-
netarias son las lineas producidas por las recombinaciones del H" y el He™, o incluso He™
en nebulosas planetarias con alto grado de ionizacion; no obstante, también se pueden en-
contrar lineas emitidas por la recombinacion a iones de elementos pesados como C*,N*, O,
O™ y Ne ™, aunque éstas suelen ser lineas muy débiles, del orden de ~ 10~2I(Hj3) o incluso
menores. Ejemplos de lineas de recombinacién son las producidas por la recombinacién de
H* en H’: como H 1 A\ 6563, 4861 y 4341 A(Ha, HB y H, respectivamente) y las producidas
por la recombinacién de O*3 en O*2: como O 11 A\ 4649 y 4650 A.

La emisividad de una linea de recombinacién es proporcional al coeficiente de recombi-
nacion efectiva a.r¢ (7., v;;) y la abundancia del ion X ** que la emite.

€ = €; X hVijn(X+i)Ckeff(Te, Vij)- (24)

La emisividad de las lineas de recombinaciéon depende de una forma inversa de la 7, del
gas: €,(T,) oc T, L.

2.2.2. Excitacion colisional

La excitacion colisional es un proceso ligado-ligado, el cual consiste en la excitacion de los
iones del plasma, al poblar con electrones los niveles energéticos superiores de los iones, a
partir de las colisiones entre los iones con los electrones libres del plasma. A diferencia de la
estructura de niveles del H y del He, los niveles energéticos de algunos iones estan separados
por pocos eV del nivel base, cuando la energia cinética de los electrones libres es mayor que
la diferencia de energia entre los niveles energéticos de los iones, las colisiones entre éstos
y los electrones libres del plasma provocaran que los electrones del ion sean llevados a los
niveles energéticos excitados del ion pobldndolos; posteriormente estos electrones decaeran
radiativamente a niveles estables, o metaestables, emitiendo radiacién en el proceso.

Las lineas emitidas durante este proceso de decaimiento radiativo se conocen como lineas
de excitacion colisional (CELs, por sus siglas en inglés). Cuando las transiciones entre niveles
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energéticos a partir de las cuales se emiten estas lineas no cumplen con las reglas de seleccion
del dipolo eléctrico, AL = 1y AS = 0, se les denomina como lineas prohibidas; ademas,
estas transiciones s6lo pueden observarse en ambientes de baja densidad (n, < 10° cm™3),
en los cuales la tasa de colisiones entre los iones y los electrones es muy baja y permite el
decaimiento radiativo del electron excitado antes de que éste se desexcite por efecto de otra
colision. Las lineas prohibidas se representan entre corchetes cuadrados [], y como ejemplo
se tiene a las lineas del ion de O™2: [O 1] A\ 5007, 4959 y 4363 A; y del ion de N*: [N 11] A\
6584, 6548 y 5755 A, emitidas en el 6ptico.

La emisividad de una linea de excitacion colisional depende de la poblacién del nivel su-
perior N;, la energia de la transicién y el coeficiente de emision espontdnea A;; de los niveles
i al j (Penay Torres-Peimbert 1991):

€ = € = Nihfyiinj- (25)

Para conocer la poblacién de un nivel V;, es necesario resolver la ecuaciéon de equilibrio
estadistico, la cual se plantea en la Subseccion (2.2.2). Al resolver la ecuacion de equilibrio es-
tadistico paralos distintos niveles de un ion, se encuentra que la emisividad de las lineas de ex-
citacion colisional tiene una dependencia muy importante dela 7, del gas: ) T, Y2 ehvis/KTe
en donde hv;; esla energia de la transiciéon y % es la constante de Boltzmann (Osterbrock y Fer-

land 2006 y Peimbert et al. 2017).

Ecuacion de equilibrio estadistico

Fuera del equilibrio termodindmico local, la suposiciéon hecha para unaregion fotoionizada es
el estado estacionario, en el cual la poblacién por electrones de los niveles energéticos de los
distintos iones de la nebulosa es invariante en el tiempo (Kwok 2000). Las poblaciones de los
niveles energéticos de los distintos iones se describen a través de la ecuacion de equilibrio es-
tadistico (Kwok 2000), la cual representa el equilibrio de los procesos colisionales y radiativos
entre los distintos niveles. Para un ion con N niveles la ecuacion se plantea como (Osterbrock
y Ferland 2006):

> Nineqi(T) + > NjAj =Y Ninegiy(T.) + Y NiAj; . (2.6)
J#i J>i J#i j<i
En donde n. es la densidad electrénica, IV; y N; son las poblaciones de los niveles i y j
respectivamente (con j > i), A;; son los coeficientes de emisién espontdnea del nivel i al j,
¢;i(Te) y g;;(T.) son las tasas de desexitacién y de excitacién colisional respectivamente, las
cuales estan definidas como (Osterbrock y Ferland 2006):
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s q;i(T,) = 8.629 x 1077 ,,(T.)/(T."*w;); donde Y;;(T.) es la fuerza de colisién de la
transicion promediada por la velocidad y w; es el peso estadistico del nivel j.

n q;;(T.) = (wj/wi) qji(Te) exp(—hv;; /kT.); donde k es la constante de Boltzmann.

Las fuerzas de colisién Y j; (7 ) y los coeficientes de emisién espontdnea A;; se denominan
como datos atomicos, se presentan tabulados en distintas fuentes de la literatura en funcién
delatemperatura electronicay se determinan a través de calculos de fisica atémica (Luridiana
etal. 2015).

La ecuacion de equilibrio estadistico tiene que resolverse incluyendo la siguiente ecua-

cion:
> N;=N. (2.7)
J

En donde N es la poblacion total del ion. Esta dltima Ecuacién (2.7) completa el sistema
de ecuaciones planteadas por la Ecuacion (2.6), que en su conjunto representan un sistema
de N + 1 ecuaciones acopladas para j incégnitas y al resolverlas se obtiene la poblacion del
nivel j relativa a la poblacién total (V;/N) (Luridiana et al. 2015). El proceso de excitacién
colisional es eficiente para los primeros niveles energéticos de los iones, los més cercanos
al estado base, por lo tanto, s6lo estos niveles se consideran para la ecuacién de equilibrio
estadistico, generalmente cinco o seis niveles, aunque esto depende de la estructura de los
niveles energéticos de cada ion (Luridiana et al. 2015).

A partir de la ecuacion de equilibrio estadistico se puede definir la densidad critica de un
nivel n,;, la cual representala densidad a la cual la tasa de desexcitacion colisional ¢;; iguala a
la tasa de desexcitacion radiativa A;; (Kwok 2000). Sila n. de la nebulosa sobrepasa el valor de
la n..;; del nivel, entonces la desexcitacién colisional comenzard a ser importante y la inten-
sidad de las lineas emitidas por las transiciones originadas en ese nivel se veran disminuidas

o suprimidas (Kwok 2000).

2.2.3. Otros mecanismos de emision de lineas

En las nebulosas planetarias, ademads de la excitacion colisional y la recombinacién existen
otros mecanismos de emisién de lineas permitidas, como la fluorescencia, la recombinacién
dielectrénica y la transferencia de carga.

La recombinacion dielectronica sucede en iones de elementos pesados en donde el coefi-
ciente de recombinacion es mds grande que para el H y la presencia de los demds electrones
ligados, al producirse la captura de un electrén primero ocurre la transicién a un estado exci-
tado e inmediatamente se produce otra transicion hasta el estado base Kwok (2000).
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El proceso de transferencia de carga ocurre cuando un ion dos o més veces ionizado inter-
actia con un 4tomo neutro de H o He provocando que el ion se recombine de forma radiativa
y que el H, o He, sea ionice (Kwok 2000); también puede ocurrir cuando un elemento neu-
tro interactda con un ion de H' provocando que el elemento se ionice y el H se recombine
(Osterbrock y Ferland 2006).

La fluorescencia es un proceso en el cual un ion emitira radiacion tras ser excitado por un
fotén, que previamente fue emitido por otro ion o por la radiacién de la estrella. Sus intensi-
dades dependeran sensiblemente de pardmetros externos de la fuente estelar o de emisién de
otros iones; las intensidades de las lineas de recombinacién o de excitacién colisional pueden
estar afectadas por efectos de fluorescencia (Luridiana et al. 2015, y sus referencias). Algunas
lineas permitidas de elementos pesados se emiten principalmente por fluorescencia como es
el caso de la mayoria de las lineas de N 1, O 1y Si 11 observadas en el 6ptico; un caso particular
de fluorescencia es el mecanismo de Bowen, el cual es responsable de la emision de las lineas
intensas de N 111 y O 111 que se originan debido a los fotones Lya emitidos durante la recom-
binacién del He 11 (Grandi 1976, Osterbrock y Ferland 2006, y sus referencias). Debido a su
dependencia de otros pardmetros externos, las lineas de fluorescencia no se utilizan para el
célculo de abundancias, a diferencia de las lineas de recombinacion y de las lineas prohibidas
cuyas intensidades dependen tinicamente las intensidades de las condiciones fisicas locales
y las abundancias de los iones (Luridiana et al. 2015).

2.3. Determinacion de condiciones fisicas

A partir de las intensidades de las lineas es posible determinar las condiciones fisicas, tempe-
ratura y densidad electrénicas (7, y n., respectivamente), de las nebulosas planetarias. Una
forma de determinar estos pardmetros es a partir de los cocientes de diagndstico para lineas
de excitacion colisional y lineas de recombinacién; no obstante, también es posible determi-
nar la temperatura electrénica a partir de la intensidad del continuo de la serie de Balmer de
H 1y de relaciones empiricas, como parael He1yel O 11.

2.3.1. Condiciones fisicas a partir de las lineas de prohibidas

Temperatura electréonica

El cociente de las CELs de un mismo ion, con diferentes energias de excitacion, es sensible a
la temperatura electrénica del gas; esto ocurre debido a que la poblacién de estos niveles, a
partir de colisiones, serd dependiente de la energia cinética de los electrones que colisionan
con el ion (Peimbert et al. 2017).
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Dada la estructura de niveles de algunos iones, como N*, 02, Art?, Art3, etcétera; las
lineas que se emiten a partir de una transicion del primer nivel excitado al nivel base se co-
nocen como lineas nebulares, mientras que las lineas que se emiten a partir de una transicion
del segundo nivel excitado al primer nivel excitado se conocen como lineas aurorales; por otro
lado, las lineas que se emiten por las transiciones del segundo nivel excitado al nivel base se
denominan como lineas transaurorales (Boyce et al. 1933). Los nombres nebulares y aurorales
vienen desde Bowen (1930)

Los niveles en donde se emiten las lineas aurorales tienen mayores energias que aquéllos
en donde se emiten las nebulares, por tanto, su cociente es sensible ala temperatura electroni-
cay ha sido denominado por algunos autores cociente como nebular a auroral (por ejemplo,
Peimbert 1967); también puede utilizarse el cociente entre una linea transauroral respecto a
una nebular para determinar la temperatura electrénica. Como ejemplo, para el [O 111] (Figura
2.2a)lalinea auroral de \4363 A se emite en la transicion del nivel 1S (5.4 eV) al nivel ! D (2.5
eV) mientras que las lineas de A\4959 y 5007 A se emiten por la transicién del nivel ' D al 3P
(<1 eV); lalinea transauroral de A2321 A se emite por la transicion del nivel 1.S al 3 P.
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Figura 2.2: Diagramas de Grotian para el [O 111] (a) y el [S11] (b) construidos con PYNEB (Luridiana et al.
2015) Se presentan los niveles energéticos con sus términos y sus energias en eV, ademas se muestran
las lineas que se emiten a partir de distintas transiciones con sus respectivas longitudes de onda en A.

Algunos de los cocientes de lineas nebulares a aurorales mas importantes para determinar
la temperatura electrénica en el 6ptico son: [O 111] (AA5007 + 4959)4363 A, [N 11] (A\6548 +
6584) /5755 A, [O 11] (A\3727 +3729) /(7320 + 7330) A, [Ar 1] (AA7136 4 7251) /5192 A, [Ar 1v]
(ANA711 + 4740) /(7170 + 7263) A y [O 1] (AA6300 + 6361) /5575 A. Por otro lado, un cociente
entre lineas transaurorales y nebulares para determinar la temperatura es el [S 11] (AA6716 +
6731)/4068 + 4076 A.
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Densidad electréonica

El cociente de las intensidades de dos CELs del mismo ion que se emiten en niveles cuyas
energias de excitacion son muy parecidas entre si serd practicamente independiente de la 7.
del plasma. De esta forma, el cociente de sus emisividades dependera de los cocientes de sus
probabilidades de transicién y de la poblacion de sus niveles; éste tultimo dependerd s6lo del
cociente de las fuerzas de colisién T j;(7;). Si estos niveles tienen diferentes probabilidades
de transicién A;; y tasas de desexcitacién colisional ¢;;(7.), necesarios para el calculo de las
poblaciones, entonces el cociente serd dependiente de la densidad electrénica (Peimbert et al.
2017 y Penia y Torres-Peimbert 1991). Por ejemplo, en el caso del [S 11] (Figura 2.2b) las lineas
AN6716'y 6731 A se originan de los subniveles *Ds/, y °D3/, cuyas energias de excitaciéon son
practicamente iguales.

Algunos de los cocientes para determinar la n. en el plasma més importantes son: [N 1]
AN5199/5202 A, [O 11] AN3727/3729 A, [S 11] AN6716/6731 A, [Cl 111] AN5517/5537 A y [Ar 1v]
A\4740/4711 A.

Diagramas de diagnoéstico

El valor de la temperatura y densidad electrénicas varian en funcién del valor de cociente
de las intensidades de las lineas utilizadas, de esta forma los diagnésticos definen un rango
de sensibilidad al valor del cociente de intensidades la cual se puede explorar para los casos
de alta y baja densidad. Los cocientes de intensidades se pueden expresar en términos de
las energias de las transiciones y de los datos atomicos, que al desarrollarse muestran una
dependencia tanto de la temperatura y la densidad electrénica del gas (véanse las secciones
5.2y 5.6 de Osterbrock y Ferland 2006).

Los cocientes de diagndéstico para temperatura y densidad varian entre los regimenes de
altay baja densidad; en el régimen de baja densidad la desexcitacion colisional puede despre-
ciarse mientras que en el régimen de alta densidad ésta se vuelve importante. Los cocientes
de diagnéstico dejan de ser sensibles a la densidad al acercarse a la densidad critica de sus
lineas; mientras que los cocientes sensibles a temperatura, al superarse la densidad critica, la
desexcitacion colisional se volverd importante y el cociente se volverd sensible a la densidad,
ya que el primer nivel excitado comenzaré a desexcitarse a partir de colisiones y el segundo
nivel excitado serd excitado colisionalmente, lo que provocard que la intensidad de las lineas
nebulares se vean disminuidas, o suprimidas, y las intensidades de las lineas aurorales se vean
aumentadas (Osterbrock y Ferland 2006); este tiltimo efecto lo describen Osterbrock y Ferland
(2006) para [O m1] y Kingsburgh y Barlow (1994) para [N 11].

El comportamiento de los cocientes de diagnéstico, temperatura y densidad, puede gra-
ficarse simultdneamente en el plano 7, — n., como se presenta el ejemplo para la nebulosa
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Figura 2.3: Diagramas de diagndstico para Cn 3-1y Vy 2-2 en los cuales se muestra el comportamiento

delos distintos cocientes sensibles a T, y n.. Diagramas reproducidos de la Figura 1 del articulo de Ruiz-
Escobedo y Pefia (2022).

planetaria Cn 3-1 en la Figura 2.3a. En este plano se muestra el comportamiento de estos diag-
noésticos en funcién de las condiciones fisicas y permite determinar simultdneamente, en el
punto donde se intersecan un cociente de diagnostico de densidad con uno de temperatu-
ra, el valor de la temperatura y densidad de la nebulosa. Estos diagramas permiten definir si
dentro de las nebulosas existe una tinica zona de temperatura y densidad o, por el contrario,
existen distintas zonas con temperaturas y densidades distintas.

Contribucion de la recombinacion a las lineas aurorales

Rubin (1986) mostré en su trabajo que los niveles metaestables de los cuales se emiten las
lineas aurorales de [O 11] A7320 A y de [N 11] A5755 A pueden poblarse por otros mecanismos
distintos a la excitacion colisional, siendo la recombinacion el mds importante; de esta forma,
las intensidades de las lineas aurorales se verian aumentadas y las temperaturas electronicas
con ellas determinadas serian sobrestimadas. Este efecto también se puede encontrar en la
linea auroral de [O 111] A4363 A, en nebulosas planetarias de alto grado de ionizacion. También,
las intensidades de las lineas aurorales de otros iones, como [S 11], [S 1] y [Ar 111] pueden verse
afectadas por recombinacidn; no obstante, los efectos de la recombinacién en los niveles en
los que se originan no han sido analizados (Liu et al. 2000 y Rubin 1986).

Liu et al. (2000) propusieron que el valor de la contribucién de la recombinacién a una
linea auroral puede calcularse a partir de una ecuacién dependiente de la temperatura del
gas ajustada a partir de sus coeficientes de recombinacién y de recombinacién dielectréni-
ca, cuyas referencias se incluyen en el mismo trabajo. Las expresiones presentadas por Liu
et al. (2000) para calcular el valor de la intensidad de la recombinacién Iz (\) para las lineas
aurorales de [O 11] A7320 A, [N 11] A5755 A y [O 111] \4363 A son las siguientes:
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Tr(A7320 + A7330) i OF
=90. : —_—. 2.
T(Hp) 9.361¢ ><}[+ (2.8)
Ir(A5755) s NP2
———~ =3.19¢t" —_— 2.
1(HF) 3.19t7°" x e (2.9)

Endondet =T,/10* Ky %Jf, ]I\;—f y %—f representan las abundancias i6nicas determina-
das con las lineas de recombinacion de los respectivos iones, las cuales tienen que calcularse
previamente. La Ecuacion 2.8 es valida si 0.5 < ¢ < 1.0 mientras que la Ecuacién 2.9 es valida
si0.5 <t < 2.0; por otro lado, la Ecuacién 2.10 no tiene un rango definido de temperatura.
Después de calcular el valor de la intensidad de recombinacion de las lineas aurorales Iz (),
éste se resta del valor observado para asi determinar la temperatura electrénica.

Para calcular la contribucién de recombinacién de la linea auroral de O*2? [O 111] \4363 A
es necesario calcular la abundancia de O*3, la cual se calcula con las lineas de recombinacion
de O u1. Sin embargo, en ocasiones esta abundancia no puede ser calculada directamente
a partir de los espectros obtenidos, ya que las lineas de O 111 que se detectan son emitidas
por procesos diferentes a la recombinacién como la fluorescencia de Bowen; en estos casos
se puede utilizar la aproximacion propuesta por Kingsburgh y Barlow (1994) para calcular la
abundancia del O dada como:

ot3 He ot Ot?

En trabajos recientes se han presentado nuevas expresiones para calcular la contribucion

de la recombinacion a las lineas aurorales. Gémez-Llanos et al. (2020) propusieron una rela-
cién para corregir la linea auroral [O 111] A4363 A a partir de un nuevo ajuste a los coeficientes
de recombinacion y de recombinacion electronica de la linea y considerando la presencia de
dos componentes del plasma de la nebulosa, una que emite a las lineas de recombinacién y
otra que emite a las lineas prohibidas.

Garcia-Rojas et al. (2022) propusieron dos nuevas ecuaciones para la correcion de las li-
neas aurorales de [N 11] y [O 11], en las que utilizan las emisividades de recombinacion de las
lineas de [O 1] y O 11 para el O*, [N 11] y N 11 para el N*. La ventaja de este método es que no es
necesario calcular las abundancias de recombinacion de estos elementos para poder deter-
minar el valor de la contribucién, ademds de que sus resultados son similares a los obtenidos
con la metodologia de Liu et al. (2000).

Varios trabajos han mostrado laimportancia de corregir la contribuciéon de recombinacién
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a las lineas aurorales para el cdlculo de la temperatura electrénica, ya que estas contribucio-
nes pueden ser muy grandes, de hasta incluso més del 50 % de la intensidad total de la linea
(por ejemplo, véanse los trabajos de Liu et al. 2000 y Wesson et al. 2005, 2018); de no hacer es-
ta correccion y sobrestimar las temperaturas electrénicas, las abundancias ionicas y totales se
subestimarian. Adicionalmente, el trabajo de Wesson et al. (2018) ha mostrado que en las ne-
bulosas planetarias con ADFs elevados (ADF es el acronimo en inglés para designar a factor de
discrepancia de abundancias, el cual se discute a detalle en la Seccién 2.7), las lineas nebulares
de [O 11] se ven afectadas también por efectos de la recombinacién y por una sobrestimacion
de las abundancias de O*.

Adicionalmente, los trabajos de Garcia-Rojas et al. (2022) y Richer et al. (2013, 2022) han
mostrado observacionalmente que la emision de la linea auroral de [N 11]\5755 A sigue la dis-
tribucion espacial y de cinematica que las lineas de recombinacion de N 11 dentro de su mues-
tra de nebulosas planetarias, lo cual indica la contribucién que la recombinacién tiene sobre
la intensidad de esta linea.

2.3.2. Condiciones fisicas a partir de las lineas de recombinacién

Temperaturay densidad a partir del H 1

Otra forma de determinar la temperatura electronica del gas es comparando la intensidad del
continuo nebular con la intensidad de una linea de recombinacidn, ya que este cociente es
dependiente de la forma del ancho de la funcién distribucion de velocidades de los electro-
nes libres del plasma, es decir, la temperatura electronica. Para este calculo generalmente se
utiliza la intensidad del continuo de la zona de la discontinuidad, o salto, de la serie de Balmer
del H 1 (\3646 A) comparédndola con la intensidad de alguna linea de H 1; también se puede
utilizar la intensidad del continuo del salto de Paschen (\8200 A) del H 1. La temperatura de-
terminada a partir del salto de la serie de Balmer tiene la ventaja de ser independiente del
valor de la densidad; no obstante, ésta puede ser afectada por la emision del continuo de la
estrella central de la nebulosa o la recombinacién del He 11 (Osterbrock y Ferland 2006).

Para poder determinar esta temperatura se requiere de espectros con alta resolucion es-
pectral que permitan resolver las lineas presentes en el salto y ser lo suficientemente profun-
dos para poder medirlo; dado que existen lineas de la serie de Balmer que no podrén resol-
verse en la region del salto, es necesario medir el continuo en longitudes de onda mayores a
la del salto para poder extrapolarla (Osterbrock y Ferland 2006). Liu et al. (2000) comparan
la diferencia entre los valores del continuo medido en \3643 A y en \3681 A, longitudes de
onda menores y mayores a la longitud de onda del salto respectivamente, con la intensidad
de la linea de H11 y estiman un valor de la temperatura electrénica a través de un ajuste de



26 CAPITULO 2. EL ANALISIS DE LAS NEBULOSAS PLANETARIAS

potencias. Posteriormente, Liu et al. (2001) propusieron una relacién empirica que relaciona
los mismos pardmetros utilizados por Liu et al. (2000) con el valor de las abundancias iénicas
de He* y He*?, la cual estd dada por la siguiente expresion:
BJ  _
T. =368 x (1+0.259y" + 3.409y++)(ﬁ) 2 K. (2.12)

Endonde y© = He' /H", y*" = He™?/H", BJ = I.(3643) — 1.(3681) determinada con el
valor del continuo en esas longitudes de onday H 11 laintensidad desenrojecida de lalinea en
A3770 A, la cual es una linea muy cercana en longitud de onda al salto de Balmer y se tienen
menos efectos por el enrojecimiento. Tanto para regiones H 11 y nebulosas planetarias, se ha
encontrado que generalmente las temperaturas determinadas con el salto de la serie de Bal-
mer suelen ser menores o iguales que aquéllas determinadas a partir de las lineas prohibidas
(por ejemplo, entre otros autores, Liu et al. 2000, McNabb et al. 2013, Garcia-Rojas et al. 2012
y Zhang et al. 2004).

La densidad electrénica también puede estimarse utilizando las intensidades de las lineas
de la serie de Balmer. Liu et al. (2000, 2001) muestran que las intensidades de las lineas supe-
riores de la serie de Balmer relativas a H3 (H10—H24) son sensibles a la densidad electrénica,
la densidad se obtiene al extrapolar los valores observados y desenrojecidos de estas lineas
con sus valores tedricos, calculados por Storey y Hummer (1995) para distintas densidades
(10> — 107 cm™3). De nuevo, es necesario tener espectros profundos y de alta resolucion es-
pectral para poder medir y resolver estas lineas; las lineas de H14, H15 y H16 no suelen consi-
derarse para el cdlculo ya que pueden estar mezcladas con lineas de otros iones.

Temperatura a partir de las lineas de He 1

Benjamin et al. (1999) presentaron célculos de las emisividades tedricas de las distintas lineas
del He 1 para densidades de 10%, 10* y 10° cm ™ y un rango de temperaturas de 5,000—20,000
K. Para este célculo, los autores consideraron los efectos de la recombinacién pura y de la
excitacion colisional en la emisividad de las lineas; ademas, hicieron un ajuste exponencial a
las emisividades en funcién de la temperatura electrénica. Utilizando los ajustes presentados
por Benjamin et al. (1999) y Zhang et al. (2005) propusieron que la temperatura electrénica
puede determinarse a partir del cociente de las intensidades de dos lineas del He 1 que estd
dado como:

L A1 b —b C1 — Co
— = =TI 2ex . 2.13
]2 as ed p Te4 ( )

EndondeT,, = T,/10*Kya;, b; y ¢; sonlos coeficientes de cada linea de He 1 determinados
por Benjamin et al. (1999). La temperatura se obtiene al resolver numéricamente para 7, la
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Ecuacidn 2.13 utilizando las intensidades observadas del cociente y los respectivos coeficien-
tes.

No obstante, no con cualquier cociente de lineas se determinaria un valor realista de la
temperatura del He 1; por tanto, Zhang et al. (2005) proponen utilizar el cociente A\7281/6678
A como el adecuado para el célculo de la temperatura. Las ventajas de utilizar este cociente
es que se trata de lineas intensas que se encuentran en el rango 6ptico de los espectros, son
cercanas en longitud de onda y acarrea menos errores por la correcciéon por enrojecimiento,
sus coeficientes de recombinacion son los mejor determinados y, al ser lineas que se emiten
a partir de estados singuletes, no sufren efectos de autoabsorcién debido a la profundidad
Optica del He 1.

Estos autores determinaron esta temperatura para una muestra de 48 nebulosas plane-
tarias con densidades dentro del rango de 10° — 10° cm ™~ obteniendo temperaturas de en-
tre 2,000 — 13,000 K, aunque la mayoria de la temperatura de sus objetos se concentra entre
5,000 — 10,000 K. Por otro lado, también determinaron las temperaturas del He 1 con el co-
ciente A\7281/5875 A; dado que \5875 A se emite a partir de un estado triplete es mucho mads
sensible a los cambios de profundidad 6ptica que las lineas emitidas de singuletes; no obs-
tante, no encontraron una diferencia significativa con las temperaturas determinadas con el
cociente A\7281/6678 A en los objetos de su muestra. Ademads, un resultado importante en-
contrado por Zhang et al. (2005) es que las temperaturas determinadas con el He 1 tienden a
ser menores que las determinadas a partir del salto de la serie de Balmer de H 1.

En ocasiones la linea de A\7281 A no puede medirse, ya que puede quedar fuera del rango
de longitud de onda de los distintos espectrégrafos o puede estar mezclada con la emision del
cielo. Distintos autores (entre otros, Otsuka et al. 2010 y Wesson et al. 2003, 2005) han utili-
zado otros cocientes de intensidades de lineas de He 1 para determinar la temperatura, tales
como: A\\6678/5875 A, A\6678/4471 A y A\5875/4471 A, siendo el tltimo un cociente entre
dos lineas emitidas por tripletes y las temperaturas que se determinan son mucho menores a
las determinadas con los otros cocientes ya mencionados.

De esta forma, las ecuaciones para determinar la temperatura del He 1 con los cocientes
de intensidades de lineas ya mencionados y los valores numéricos de los coeficientes de Ben-
jamin et al. (1999) para densidades de 10* y 10° cm ™3 son las siguientes:

Paran, = 10* cm™3:
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I
17281 =0.2857%exp ( T > . (2.14)
6678
I 0.7
[7281 =0.141 Te;°~316ea;p( T 9) . (2.15)
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Densidad y temperatura electrénicas a partir de las lineas de O 11y N 11

Al igual que con las lineas prohibidas, algunos cocientes de lineas de recombinacion de ele-
mentos pesados como O 11 y N 11 pueden utilizarse como diagnésticos de temperatura y den-
sidad electrénicas.

En el caso de la densidad electrénica, como sefialan Fang y Liu (2013), las poblaciones
relativas de los niveles de los estados base de los niveles de estructura fina de iones como el O 11
y el N 11 tendrdn una variacion con respecto a la densidad electrénica, por tanto, ésta se puede
determinar al comparar las intensidades de dos lineas de recombinacién pertenecientes al
mismo multiplete pero emitidas en diferentes niveles. Algunos cocientes para determinar la
densidad con las lineas de recombinacion son: para el O 11 A\\4649/4661 A y A\4649/4638 A;
para el N 11 A\\5679/5666 A (Fangy Liu 2013 y Richer et al. 2019). Al igual que en el caso de los
cocientes para temperatura, la desventaja principal es la débil intensidad que pueden tener
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estas lineas.

En el caso de la temperatura electrénica, si bien las intensidades de las lineas de recom-
binacién son poco dependientes de la temperatura electronica (Ipr;, ~ 7. '), se ha encon-
trado que el cociente de las intensidades de algunas lineas emitidas a partir de distintos mul-
tipletes con distintos momentos angulares orbitales /, de iones como el O 11 y el N 11, tienen
una dependencia de la temperatura electrénica del gas (Fang y Liu 2013 y Tsamis et al. 2004).
Existen distintos cocientes de diagnéstico para la temperatura basados en las lineas de O 11:
A\4649/4089 A, AN\4072/4089 A, A\\4414/4089 A, A\\4075/4089 A y ANI(V1)/4089 A (Wesson
et al. 2003, 2005); mientras que para el N 11 se tiene: A\\5679/4041 A (Fangy Liu 2013). I(V1)
representa la intensidad total del multiplete V1 de O 11, la cual representa la suma de las in-
tensidades de las ocho lineas que lo conforman: A\\4638, 4642, 4649, 4651, 4661, 4673, 4676
y 4696 A; en equilibrio termodindmico local, la intensidad de la linea de \4649 A representa
cerca del 40 % de la intensidad total del multiplete (Peimbert et al. 2014).

La principal desventaja de este método para determinar la temperatura es que las lineas
de O 11 suelen ser muy débiles y en ocasiones dificiles de medir, en particular la linea de A4089
A emitida a partir de una transicion 3d — 4f; por lo tanto, la temperatura obtenida puede tener
una incertidumbre muy grande.

Un método alternativo para determinar la temperatura con las lineas O 11 sigue la meto-
dologia propuesta por Peimbert et al. (2014). Esta metodologia, basada en la presentada por
Peimbert y Peimbert (2013) para regiones H 11, utiliza una férmula que relaciona la intensidad
del multiplete V1 de O 1 relativa a la suma de las intensidades de las lineas de [O 111] A5007
A y M959 A con la temperatura electrénica en nebulosas planetarias. Similar al caso del He
I, a partir de las expresiones que relacionan las emisividades de estas lineas con la tempera-
tura electrénica de forma exponencial, se tiene que el cociente de las intensidades esta dado

como:

(V1) . T, 040 199 170 K
) ek 1070 [l 2208 2.24
I(Fy) ~ LT 0 (10,000[() T, (2.24)

En donde 7(V'1) es la intensidad del multiplete V1 de O 11y /(F'1) es la suma de las in-
tensidades de [O 111] A\5007 A y A\4959 A. Al resolver numéricamente para 7, y utilizando los
valores de intensidades observados en la nebulosa analizada, se obtiene el valor de la tem-
peratura electronica. Los autores encontraron que las temperaturas determinadas con este
método para su muestra de 20 nebulosas planetarias es similar a la que se deduce a partir de
las lineas de H 1, pero menores a las determinadas con las lineas prohibidas.

La férmula presentada por Peimbert et al. (2014) para el cdlculo de la temperatura del O 11

parte de la suposicion de que el plasma de las nebulosas planetarias es quimicamente homo-
(V1)
I(F1)

géneo y que las lineas de [O 111] y O 11 se emiten en el mismo plasma (Richer et al. 2019);
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este concepto se discutird en la siguiente seccion.

Recapitulando, un resultado importante que se ha encontrado en las observaciones de las
nebulosas planetarias es que las temperaturas de las lineas de recombinacion suelen ser me-
nores a las determinadas con las lineas prohibidas 7,.(O 11) < T.(He1) < T.(BJ) < T.[O 11]
(Wesson et al. 2005, entre otros) En general, las 7, determinadas a partir de las lineas prohibi-
das de [O 111] suelen ser del orden de ~10,000 K y la diferencia entre éstas y las determinadas
con el H 1 puede ser de hasta 5000 K (McNabb et al. 2013, Zhang et al. 2004, y sus referencias),
por otra parte, la diferencia promedio entre las 7. del H1y del He 1 es de ~4000 K (Zhang et al.
2005). Mientras que las 7, determinadas con las lineas de recombinaciéon de elementos pe-
sados, como O 11y N 11, pueden llegar a ser tan bajas como 3000 K, o aun menores (McNabb
et al. 2013, y sus referencias). La implicacion de estos resultados en las nebulosas planetarias
sera discutida en la Seccion 2.7.2.

2.4. Determinacion de abundancias

2.4.1. Abundancias i6nicas

Dado que el ion de H' es el més abundante en una region fotoionizada, la abundancia de
cualquier otro ion se determina relativa a ésta. Matemadaticamente, se expresa de la siguiente
forma:

X+i . ]()\) GHﬁ(H+,VH5,T6)

= ‘ 2.25
H+ I(HB) ex(X+,v,T.) (225)
En donde % representa la abundancia de un ion relativa a la abundancia de H, Iﬁ;\g) es

el valor delaintensidad de lalinea delion conla cual se calculara la abundancia relativa ala de

eng(HV vppTe)
ex(X+i,v5,Te)

la linea del ion calculadas con las condiciones fisicas del gas y las energias de las transiciones

Hp, corregida por enrojecimiento, y es el cociente de la emisividades de HZ y de
de las cuales se originan las lineas.

Para este calculo se utilizan las intensidades de las lineas de los iones relativas a Hj3, ya sea
con HB = 10 HpB = 100, y las emisividades de las lineas determinadas al resolver la ecuacion
de equilibrio estadistico (Ecuacion 2.6), ademads de las condiciones fisicas ya determinadas,
ya en un modelo adoptado con una tnica zona o con distintas zonas, en las cuales se emiten
estas lineas.

Paralas abundancias de las lineas prohibidas es preferible, en caso de ser posible, utilizar la
abundancia determinada a partir de las lineas nebulares en vez de las aurorales debido a que
estas ultimas tienen una mayor dependencia de la temperatura electrénica. En el caso de las
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lineas de recombinacion, la abundancia de los elementos pesados se puede determinar para
las lineas observadas y para sus respectivos multipletes, que son las abundancias reportadas
en la literatura, siendo los mds importantes el V1 para O 11y el V3 para N 11.

Para caso del multiplete V1 de O 11, la abundancia calculada para una tinica linea del mul-
tiplete es dependiente de la densidad electrénica mientras que la abundancia calculada con
la intensidad total del multiplete no lo es; ademds de que el error de la abundancia de todo
el multiplete es menor que el de la abundancia de una tnica linea. No obstante, inicamente
para este multiplete se han estudiado con detalle la dependencia de las lineas del mismo con
funcién de la densidad (Peimbert y Peimbert 2013 y Peimbert et al. 2014).

2.4.2. Abundancias totales

La abundancia total de un elemento respecto a H se determina sumando las abundancias de
sus distintos iones. Desafortunadamente, debido a las limitaciones en longitud de onda de
los espectros, en éstos no se pueden detectar todos los iones de los elementos presentes. Para
corregir este efecto y determinar la abundancia total, se utilizan los llamados factores de co-
rreccion por ionizacién (ICE por su acrénimo en inglés), los cuales son factores que estiman las
abundancias de los iones no detectados y son multiplicados por la suma de las abundancias
i6bnicas observadas.

% => )}(; x ICF. (2.26)

Los ICF han sido construidos para los distintos elementos, tanto para regiones H 11 como
para nebulosas planetarias. Para las nebulosas planetarias, los ICF han sido calculados basa-
dos en las similitudes entre los potenciales de ionizacion de los distintos iones (Liu et al. 2001,
Peimbert y Costero 1969 y Kingsburgh y Barlow 1994) o a partir de conjuntos de modelos de
fotoionizacion (Amayo et al. 2020, Delgado-Inglada et al. 2014 y Rodriguez y Rubin 2005). Las
abundancias totales se suelen reportar en escala logaritmica 12 + log(X/H).

Las abundancias de los elementos observados en las nebulosas planetarias se pueden com-
parar con las abundancias de los elementos observadas en las regiones H 11 (Esteban et al.
2004, 2009) y del resto de las nebulosas planetarias galacticas (Kingsburgh y Barlow 1994), lo
que permite estudiar la evolucién quimica de la galaxia. También es posible determinar las
abundancias relativas al O de los elementos pesados log(X/0), las cuales permiten determi-
nar el posible enriquecimiento de elementos debido a la nucleosintesis de las estrellas pro-
genitoras, ya que generalmente se ha supuesto que en las nebulosas planetarias el O no es
alterado por estos procesos de nucleosintesis; sin embargo, en el trabajo de Delgado-Inglada
et al. (2015) se ha mostrado que algunas nebulosas planetarias si han sido enriquecidas con
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O debido a la nucleosintesis.

En este sentido, Peimbert (1978) propuso clasificar las nebulosas planetarias en cuatro
grupos con base en sus abundancias totales o cinemadtica. De éstas, los tipos I y II estan clasi-
ficadas de acuerdo con las abundancias quimicas: las nebulosas tipo I son aquéllas enrique-
cidasen Hey N (He/H > 0.125ylog(N/O) > —0.30) y provienen de estrellas progenitoras con
masas iniciales mayores a 3M,,, mientras que las nebulosas tipo II son aquéllas con abundan-
cias normales de He y N y las masas iniciales de sus estrellas progenitoras son menores a las
3M,. Por otro lado, las nebulosas tipo IIl y IV se basan en la posicién y en la cinematica de las
nebulosas en la galaxia: las tipo III tienen altas velocidades radiales (v,.,q > 60 km sfl) y las
tipo IV forman parte del halo (Peimbert 1985).

Por otra parte, sila abundancia de un elemento calculada para una nebulosa planetaria es
menor que la abundancia solar del mismo (Asplund et al. 2009) se dice que existe deplecion
del elemento, lo cual significa que una parte de dicho elemento en la nebulosa se encuentra
en forma de polvo, y no de forma gaseosa; no obstante, también se pueden obtener abun-
dancias subsolares cuando el material con el que se form6 la estrella progenitora no estaba
enriquecido en ese elemento. La deplecion se cuantifica como la diferencia, en escala logarit-
mica, entre la abundancia determinada para la nebulosa y la abundancia solar del elemento
(Amayo et al. 2020). Este fendmeno se puede encontrar principalmente para elementos como
Al, Ca, Si, Ni, Fe eincluso Cy O; no obstante, es el Fe el elemento mas afectado porla deplecién
(Delgado-Inglada et al. 2009 y Delgado-Inglada y Rodriguez 2014).

2.5. La cinematica de las NPs basada en los perfiles de sus

lineas

Los perfiles de las distintas lineas de emisién de las nebulosas planetarias, obtenidos con es-
pectros de alta resolucion espectral, aportan informacién acerca de la estructura nebular y
sobre los movimientos del gas dentro de las mismas, ademads aportan informacién acerca de
lalocalizacion dentro de la nebulosa de las regiones en las cuales se encuentran los iones que
emiten a las lineas, de los mecanismos responsables de las emisiones y de la cinemaética de
éstos. El comportamiento de los perfiles y la informacién que puede obtenerse de ellos se han
analizado tanto de forma observacional (por ejemplo, los trabajos de Sabbadin et al. 2004 y
Sharpee et al. 2004) como en forma de modelos (por ejemplo, el trabajo de Morisset y Stasins-
ka 2008). Considerando que una la nebulosa planetaria se constituye de capas de gas que se
expanden alrededor de una estrella central, la velocidad de expansioén (v.,,) representa la ve-
locidad ala cual las capas de gas se expanden en el medio respecto a la estrella central, la cual
medida para un ion representa la velocidad de la region en la cual se estd emitiendo.
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De acuerdo con la forma del perfil de las lineas de emisién que se encuentran en los es-
pectros de las nebulosas planetarias, las velocidades de expansién pueden determinarse de
distintas maneras importantes:

» Cuando el tamafio de la rendija es menor que el tamafio observado de la nebulosa y la
resolucioén espectral del instrumento es alta, se dice que la linea se resuelve y los per-
files de las lineas aparecen con dos componentes, que corresponden a las capas de la
nebulosa en expansién que se acercan y alejan en la linea de vision del observador. La
velocidad de expansion de la linea se determina a partir de la diferencia entre las velo-
cidades radiales los dos picos (Ecuacion 2.27) (Gesicki y Zijlstra 2000, Pefia et al. 2017y
Sabbadin et al. 1985a). Un perfil resuelto con dos componentes se presenta en la Figura
2.4a.

Qerp = Av (km s™h). (2.27)

En donde Aw es la diferencia entre las velocidades de los picos de las lineas que se acer-
cany alejan. Las velocidades de ambas componentes, que no son més que velocidades
radiales (v,4q), se calculan a partir del efecto Doppler:

Aobs — A
Vpad = C <u) . (2.28)
Ao

Donde se tiene que c es la velocidad de laluz (¢ ~ 3 x 10° km s, Aops €5 la longitud de
onda en reposo de la linea y )\ es su longitud de onda en reposo.

= En nebulosas planetarias poco o no resueltas espacialmente, el FWHM es la aproxima-
cién mds acertada al valor de la velocidad de expansion (Gesicki y Zijlstra 2000). Para
esto, es necesario ajustar un perfil gaussiano al perfil de la linea para asi obtener el valor
del FWHM, cuya mitad, el HWHM, representaria la velocidad de expansion de la linea
(Medina et al. 2006 y Sabbadin et al. 1985b). Un perfil de una sola componente se pre-
senta en la Figura 2.4b.

Es necesario notar que, ademads de la velocidad de expansion, al valor del FWHM con-
tribuyen otros fenémenos de ensanchamiento de lineas. Entre éstos se pueden encontrar: el
ensanchamiento térmico, el ensanchamiento instrumental, la turbulencia, la estructura ne-
bular, el ensanchamiento por estructura fina de las lineas de los iones hidrogenoides (Sabba-
din et al. 1985b, 2008); sin embargo, se considera que el efecto mas importante en el FWHM
es la velocidad de expansion (Pefia et al. 2017) y su valor debe corregirse por la presencia de



34 CAPITULO 2. EL ANALISIS DE LAS NEBULOSAS PLANETARIAS

NGC 1501 Vy 1-2

= -
o N
N N
o =y

o

©
=
)

Flux (x10™13ergcm=2s"1A-1)
o o t +

o D [e)]
Flux (x10712ergcm=2s"1A-1)

_O -

[e0] N

©

N
I
IS

0

. T T T 0.0 T T T
6559 6561 6563 6565 6567 6559 6561 6563 6565
Wavelenght (A) Wavelenght (A)

(a) (b)

Figura 2.4: Perfiles de las lineas de Ha: un perfil con una sola componente de Vy 1-2 (a) y un perfil

con dos componente NGC 1501 (b). Observaciones obtenidas con el espectrografo REOSC-Echelle del
OAN-SPM.

los demas efectos, descontdndolos cuadraticamente al valor observado. Trabajos como los de
Pena et al. (2017) y Otsuka et al. (2009, 2010) consideran que los efectos més importantes en
la correcciéon del FWHM son el ensanchamiento térmico y el ensanchamiento instrumental.

El ensanchamiento térmico, o ensanchamiento Doppler, se origina debido al movimiento
aleatorio de los 4&tomos del gas, los cuales siguen una distribucién de Maxwell-Boltzmann y
cuyas emisiones tienen un desplazamiento Doppler respecto alalongitud de onda central (\)
de lalinea (Carroll y Ostlie 2007 y Sabbadin et al. 2008). El ancho térmico depende tanto de la
temperatura electrénica del gas como de la masa del ion, y se puede determinar utilizando la
siguiente relacion (Sabbadin et al. 2008 y Otsuka et al. 2009, 2010):

Vtherm = 21.4 (T4 JA)? (km s7). (2.29)

En donde T} es la temperatura electronica del gas en unidades de 10* Ky A es el peso
atémico del ion que emite la linea. De esta forma, iones de H y He tienen anchos térmicos
mads grandes que iones de elementos pesados.

El ensanchamiento instrumental representa el ensanchamiento que sufren las lineas ob-
servadas debido a los efectos del espectrografo; éste se determina a partir del ancho FWHM
medido de las lineas del espectro de la ldampara de comparacion, o arco, obtenidas durante
la observacion. Por ejemplo, para el espectrografo REOSC-Echelle del OAN-SPM con la una
apertura de rendija de 150 um el ancho instrumental de las lineas de la l[dampara de Th-Ar es
de ~0.3 A (~20km s~!) a 5000 A, el cual domina sobre el ancho térmico de los iones de ele-
mentos pesados para estas observaciones.

De esta forma, la velocidad de expansién queda expresada como:
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1/2
27}69517 = (U%WHM - UtQherm - Uiznst) / . (230)

En donde vryw g €s el ancho FWHM medido de la linea, v, €s €l valor del ensancha-
miento térmico y v;, es el valor del ensanchamiento instrumental.

Otro mecanismo que puede ser importante en el ensanchamiento de las lineas es la tur-
bulencia, la cual, de acuerdo con Sabbadin et al. (2008), puede originarse por movimientos
caodticos y no térmicos a escala local en distintas regiones de la nebulosa y puede variar a lo
largo de la nebulosa alcanzando su maximo en zonas chocadas y frentes de ionizacién. No
obstante, trabajos de Gesicki y Zijlstra (2003) y Medina et al. (2006) sefialan que el efecto de la
turbulencia en la velocidad de expansion se encuentra principalmente en nebulosas plane-
tarias cuyas estrellas centrales son tipo [WC], mientras que en nebulosas planetarias sin este
tipo de estrellas centrales el efecto no es importante.

Una compilacion de espectros de alta resolucion espectral, obtenidos de manera homogé-
neay sistemadtica, es el Catdlogo Cinemdtico de Nebulosas Planetarias Galdcticas de San Pedro
Mdrtir', o The SPM Kinematic Catalogue of Planetary Nebulae, en inglés (Lopez et al. 2012). En
este catdlogo se incluyen los espectros de cerca de seiscientas nebulosas planetarias galdcticas
los cuales permiten analizar a detalle los perfiles de las lineas y obtener con éstos informacién
sobre la cinematica interna y la distribucién espacial de las mismas dentro de las nebulosas.
En este catdlogo se encuentran los espectros de las lineas mds importantes de las nebulosas,
como Ha \6561 A, C11 A\6778 A, [O 1] A5007 A, [N 11] A\6548'y6584 A y [S11] A\6716y 6731 A.

Los valores tipicos de velocidades de expansion reportados para las nebulosas planeta-
rias son de ~ 25 km s~! (Kwok 2000); no obstante, el valor de la velocidad de expansién no es
constante dentro de la nebulosa. Fue en el trabajo de Wilson (1950) donde se mostr6 por pri-
mera vez la existencia de una correlacion positiva entre las velocidades de expansion con los
potenciales de ionizacién (I P, por sus siglas en inglés) de los iones que las emiten en las ne-
bulosas planetarias: las lineas de los iones con menores potenciales de ionizacién, tales como
el [0 1] y el [N 11], tienen velocidades de expansion mayores que las lineas emitidas por iones
con mayores potenciales de ionizacién, como el [O 111] y el [Ne 111]. A las gréficas en donde se
muestra el comportamiento v, vs. I P de los distintos iones de la nebulosa son denominadas
por algunos autores como diagramas de Wilson (por ejemplo, Lopez 2022 y Richer et al. 2022).

Este resultado, junto a la hipé6tesis de la estratificacion debida a la estructura de ionizacién
de las nebulosas planetarias, fue interpretado como la existencia de un campo de velocidades
dentro de la nebulosa (también conocido como gradiente). Este campo de velocidades im-
plica que la velocidad de expansién aumenta con la distancia a la estrella central, por tanto,
las capas mas externas de la nebulosa, en donde se emiten los iones con menor potencial de

"http://kincatpn.astrosen.unam.mx/, consultado por tltima vez el 22 de mayo del 2023
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ionizacién, se expanden a mayor velocidad que las zonas internas, en donde se emiten los io-
nes con mayores potenciales de ionizacién. Este comportamiento fue confirmado en trabajos
posteriores, tanto de forma observacional (por ejemplo, los trabajos de Sabbadin et al. 1985b,
Gesicki y Zijlstra 2000, Gesicki y Zijlstra 2003, Medina et al. 2006, Sharpee et al. 2004, Pefia et al.
2017 y Richer et al. 2013) como de forma tedrica a partir de modelos hidrodindmicos (entre
otros, los trabajos de Schonberner et al. 2005a,b, 2014). Por lo tanto, el potencial de ioniza-
cion de los distintos iones puede considerarse indicativo de la distancia a la estrella central y
generalmente se ha supuesto que la velocidad de expansion se incrementa manera lineal en
funcion de la distancia a la estrella central vmp(r) o« 1 (Schonberner et al. 2014); sin embargo,
los modelos hidrodindmicos de algunos autores, como los de Schonberner et al. (2005a,b),
han mostrado que el comportamiento de la velocidad de expansién no sigue este comporta-
miento ya que la expansion es acelerada ademads de que la velocidad de expansion varia con
el tiempo.

Si bien las velocidades de expansion de las nebulosas planetarias pueden determinarse a
partir de los perfiles de sus lineas, distintos trabajos han planteado que las velocidades de-
terminadas con esta metodologia subestiman los valores reales, ya que las velocidades deter-
minadas con los anchos o la diferencia de los dos perfiles representa la emisién de la zona
mas brillante e interna de las nebulosas (véanse las discusiones detalladas al respecto presen-
tadas por Medina et al. 2006 y Schonberner et al. 2014). No obstante, es valido comparar las
velocidades de expansion calculados para la misma zona de la nebulosa (Pena et al. 2017).

Otro resultado encontrado con las velocidades de expansion es que las nebulosas plane-
tarias con estrellas centrales normales o tipo wels tienden a tener menores velocidades que
aquellas nebulosas planetarias con estrellas centrales tipo [WC] (las estrellas centrales tipo
wels y tipo [WC] se definen en la Subseccion 1.1.2), ademas de que estas tltimas son mas
afectadas por turbulencia debido a la energia que el viento de la estrella central deposita en
la cdscara nebular (Medina et al. 2006). Adicionalmente, la velocidad de expansion se relacio-
na con la edad de las nebulosas planetarias, ya que algunos trabajos han mostrado que las
nebulosas mdés jévenes se expanden con mayores velocidades que las nebulosas més evolu-
cionadas indicando la posible presencia de material mds acelerado y turbulento en las partes
mads internas de las mismas (Dopita et al. 1985, 1988 y Medina et al. 2006).

2.6. Correccionde los flujos de las lineas por enrojecimeinto

Para analizar las intensidades de las lineas de una nebulosa planetaria, o la radiacién de cual-
quier objeto astronémico en general, es necesario corregir los flujos observados porlos efectos
de la extincion producida por el medio interestelar, también llamada enrojecimiento. Debido
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ala presencia de polvo y gas alo largo de su linea de vision entre la fuente que emite radiaciéon
y el observador, la radiacion emitida puede ser absorbida, polarizada o dispersada por los gra-
nos del polvo, siendo este ultimo proceso el mds importante para la extincién en el 6ptico. La
extincion depende de la profundidad 6ptica del medio y es selectiva, es decir, tiene depen-
dencia de la longitud de onda de la radiacién y puede aproximarse en forma de una funcién
exponencial (Osterbrock y Ferland 2006):

F)\ = I)\ e ™. (231)

En donde F), es el flujo observado, I, es la intensidad emitida por la fuente y 7, es la pro-
fundidad éptica, la cual puede ser expresada como 7, = C f(\), con C una constantey f(\)
una funcion dependiente de la longitud de onda, la cual se obtiene de las distintas leyes de
extincidn galacticas o extragaldcticas (Osterbrock y Ferland 2006 y Pérez-Montero 2017).

La forma de la ley de extincién es determinada a partir de observaciones fotométricas de
estrellas con distintos filtros, con distintas longitudes de onda centrales. Asi, se puede obtener
la extinciéon en magnitudes del visible Ay, los excesos de color (A — V) = Ay — Ay delas A
de los demas filtros y sus extinciones en magnitudes A, (Cardelli et al. 1989).

Cardelli et al. (1989) mostraron que la ley de extincién galactica, que puede medirse desde
el infrarrojo cercano hasta el ultravioleta, puede ser representada por una relacién promedio
que dependa tinicamente de un pardmetro: el cociente de extincion selectiva en el visible Ry, .
Este se define como Ry = Ay /E(B — V) y esté relacionada con el tamafio de los granos de
polvo y el ambiente en donde se encuentran: Ry y la extinciéon aumentan cuando el material
en donde se encuentran el polvo es muy denso a lo largo de la linea de vision, por ejemplo, en
Orion se ha encontrado R ~ 5.5 (Fitzpatrick 1999 y Osterbrock y Ferland 2006). No obstante,
para el medio interestelar difuso de la Via Lactea se ha determinado un valor tipicode R ~ 3.1
y que la dependencia en longitud de onda de la ley de extincién es practicamente la misma
para toda la galaxia, de lo que se deduce que las propiedades de polvo son similares para las
regiones observadas a lo largo del medio interestelar de la galaxia (Osterbrock y Ferland 2006).
En laliteratura se han presentado distintas leyes de extincion galdcticas para R = 3.1 (Cardelli
et al. 1989, Fitzpatrick 1999 y Seaton 1979) las cuales se han determinado utilizando distintas
técnicas fotométricas y muestran un comportamiento muy similar entre ellas de f()) en el
optico (~ AA3700 — 9000 A).

A partir de la Ecuacion (2.31) y de la relacién de la profundidad éptica con la longitud de
onda, puede obtenerse una expresion que compare los flujos observados de dos lineas arbi-
trarias, 1y 2:

Fy, Iy, . _
A ZA g gmelf ()= F(A2)] 2.32
T (2.32)

2 2
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En donde ¢ = 0.434C se obtiene tras pasar a logaritmo base 10 las exponenciales de las
expresiones originales.

La funcion f()\) depende tinicamente de la forma de la ley de extincién y puede normali-
zarse arbitrariamente a cualquier longitud de onda; sin embargo, para el andlisis de las regio-
nes fotoionizadas, los flujos de las lineas observadas en el 6ptico generalmente se normalizan
respecto al flujo de HS. De esta forma, se tiene que f(H ) = 0, al reescribir la Ecuacién 2.32
se puede obtener la intensidad de cualquier linea observada y normalizada a H3 en funcién
de su flujo observado, la ley de extincion y el coeficiente logaritmico de extincion c(H/):

A — ilOC(HB)f(A). (2.33)
Ing  Fup

Antes de desenrojecer los flujos observados, es preciso determinar el valor del coeficiente
c(Hp) paralo cual se requiere conocer a priori el valor del cociente desenrojecido de un par de
lineas y compararlo con su valor observado. Las mejores lineas para este cdlculo serian aqué-
llas cuya emisién se origine en el mismo nivel superior, ya que su cociente s6lo dependeria de
sus probabilidades de transiciéon, como seria comparar una linea de la serie de Paschen con
una de la serie de Balmer para el H 1 o0 algunas de las lineas en el infrarrojo cercano de [S 11];
desafortunadamente, medir estas lineas no siempre es posible (Osterbrock y Ferland 2006).

Dado ese problema, el coeficiente c(H/3) generalmente se determina utilizando las lineas
mas intensas de la serie de Balmer, cuyas intensidades tienen poca dependencia de la tempe-
ratura electrénica y pueden determinarse a partir de la teoria de recombinacion (Osterbrock
y Ferland 2006). Generalmente se utiliza el cociente de Ho/H/3, aunque también pueden uti-
lizarse Hy/HpS o H6 /Hp. Los valores teéricos de las intensidades de las lineas de H 1 pueden
encontrarse en la literatura, como en el trabajo de Storey y Hummer (1995), en donde se de-
terminaron los valores teoricos de las intensidades estas lineas para un conjunto de distintas

temperaturas, densidades electronicas y los casos A y B de recombinacion.

2.6.1. Efectos de la autoabsorcion de la serie de Balmer de H 1 en la co-

rreccion por enrojecimiento

Cuando las nebulosas alcanzan densidades electrénicas muy altas (n, > 10° cm~?) las inten-
sidades de las lineas de la serie de Balmer comienzan a ser afectadas por el fen6meno de au-
toabsorcion, lo cual dificulta el calculo del enrojecimiento. El fen6meno de la autoabsorcién
ocurre cuando la nebulosa es 6pticamente gruesa y existen efectos de transferencia radiativa
paralaslineas de H1; sila nebulosa es completamente opaca a los fotones de la serie de Lyman
y parcialmente a los de la serie de Balmer, esos fotones no escapardn de la nebulosa y serdn
absorbidos por otros iones de H 1 provocando la emisién de otras lineas (Osterbrock y Ferland
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2006 y Pereira y Miranda 2005).

En el caso de una nebulosa parcialmente opaca para H/3, estos fotones se perderdn en
forma de transiciones en cascada provocando la emision de lineas de P, Ha y Lya; de esta
forma, los fotones de Hf serdn transformados principalmente en fotones de Ha, aumentan-
do la intensidad de Ha y disminuyendo la de H/3, lo que a su vez llevara a que el cociente de
intensidades Hor/H/3 sea mayor que aquél esperado para el caso B de recombinacion (Ahern
1975 y Pereira y Miranda 2005). La autoabsorcién se vera incrementada si crece la profundi-
dad 6ptica de la nebulosa, medida para Ho (7(Ha)), ya que de aumentar, la intensidad de Hy
también lo hard (Osterbrock y Ferland 2006). Al respecto, en los trabajos de Capriotti (1964a,b)
se presentaron célculos tedricos que permitieron determinar los valores de los cocientes de
las lineas de la serie de Balmer relativos a HS considerando la autoabsorcién para distintas
profundidades 6pticas 7(Hc).
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Figura 2.5: Plano log(HB/H~y) — log(Ha/H/3) para distintas observaciones de IC 4997. En éste se grafi-
can los puntos observados para distintas observaciones de IC 4997, el comportamiento del coeficiente
c(Hp) (linea descendente) y la profundidad 6ptica de Ha (linea ascendente). Diagrama reproducido
de la Figura 1 del articulo de Burlak y Esipov (2010).

Para el caso particular de la correccién por enrojecimiento, es necesario considerar los
efectos de la autoabsorcion para determinar el coeficiente c(H/3), ya que la metodologia con-
vencional para determinarlo no es adecuada. Aun conociendo los valores teéricos predichos
para la autoabsorcion, debe seguirse otra metodologia que la usada para nebulosas que no
presenten autoabsorcion; esta metodologia fue sintetizada por Pereira y Miranda (2005) en
su trabajo (aunque ya habia sido utilizada en varios trabajos previos, como los de Capriot-
ti 1964a,b, Ahern 1978, Barker 1978, entre otros): en el plano H3/Hvy — Ha/HQ se trazan los
distintos valores del coeficiente c(H/3), los cuales se calculan a partir de los valores teéricos
de los cocientes esperados para el caso B (Storey y Hummer 1995) y una determinada ley de
extincidn (por ejemplo, la ley de Cardelli et al. 1989) y también se trazan los valores de los
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cocientes predichos para la autoabsorcién para distintas profundidades épticas 7(Ha) (Ca-
priotti 1964a,b). Las lineas que trazan el c(H/3) como 7(Ha) se intersecardn en el punto 0y
se incrementaran al aumentar el valor del cociente Ho/Hf; no obstante, se comportardn in-
versamente respecto al eje H3/H~ ya que c(H/3) disminuird mientras que 7(Ha) aumentara.
El enrojecimiento se obtendra: primero, al graficar los valores observados de estos cocientes
y posteriormente trazando una linea paralela a la linea de 7(Ha) sobre el punto observado
siendo el valor del c(H/3) en donde esta linea paralela cruza a la linea. Un ejemplo grafico es el
diagrama que se presenta en la Figura 1 del articulo de Burlak y Esipov (2010) y que se repro-
duce en la Figura 2.5.

2.6.2. Correccién por enrojecimiento utilizando las lineas de He 1

Recientemente, Zamora et al. (2022) propusieron una metodologia para determinar el enro-
jecimiento en la cual se utilizan los flujos observados de algunas de las lineas de He 1 més
intensas en el rango 6ptico. Las lineas que proponen utilizar son aquéllas cuyas emisividades
son poco afectadas por la densidad electrénica y la profundidad éptica de la nebulosa; estas
lineas son las que son emitidas en las transiciones de los singuletes: A\\4922, 6678 y 7281 A;
ademas de la linea de \5875 A que es emitida por un triplete. Mencionan que las emisivida-
des de estas lineas varian menos de un 1 % en un rango de densidades entre 10> — 108 cm 3.
Adicionalmente, Rodriguez (2020) mostré que las abundancias i6nicas calculadas con estas li-
neas son invariantes a los cambios en la profundidad 6ptica, medida con la linea de A3918 A,
a excepcion de la linea de \7281 A que es afectada con el aumento de la profundidad 6ptica.

Basandose en el hecho de que la normalizacién de la ley de extincién es arbitraria a cual-
quier longitud de onda, proponen utilizar el flujo de la linea A\6678 A como la linea de referen-
cia ya que es la linea més brillante emitida por los singuletes y puede detectarse en la mayoria
de los espectros que cubren el rango 6ptico. De esta forma, la Ecuacién 2.32, que relaciona
los flujos observados con las intensidades desenrojecidas de dos lineas, se puede reescribir
en términos de la linea de \6678 A:

g () = o0 (72 ) = =e(HB) ) = Ohr)- (2.34)

16678

Los valores tedricos de I, / I467s se pueden obtener a partir del cdlculo de sus emisividades
para distintos valores de 7 y n., que pueden ser calculadas con PYNEB (Luridiana et al. 2015),
el cual es un cédigo disefiado para el cdlculo de condiciones fisicas y abundancias de regio-
nes fotoionizadas y se describe con mayor detalle en la Seccién 3.4.2. En el caso de la ley de
extincion de Cardelli et al. (1989) se tiene que f(\gs78) = —0.313. Si bien, el coeficiente c(H/5)
se podria calcular despejandolo directamente de la Ecuacion 2.34, la metodologia de Zamora
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et al. (2022) propone utilizar una regresion lineal al graficar como puntos los valores de las
distintas lineas del He 1 utilizadas en el plano log(Fy/F) — log(I,/ I, ) vs. f(A) = f(Ares),
que representan la variable dependiente e independiente respectivamente. Al realizar la re-
gresion lineal, el coeficiente del ajuste representa el valor del coeficiente c(H{). Utilizar un
ajuste como éste minimiza el error al calcular el valor del coeficiente.

Si bien la metodologia de Zamora et al. (2022) fue propuesta para regiones H 11 extraga-
lacticas, en este trabajo se decidi6 utilizarla para la nebulosa planetaria M 3-27 en la cual no
se pueden utilizar las intensidades de las lineas de Balmer de H 1 para determinar el enroje-
cimiento, ya que las lineas de He 1 utilizadas no tienen variaciones importantes en sus emi-
sividades para densidades menores a 102 cm . Esto se discutira en el Capitulo 5 para el caso
particular de la nebulosa planetaria M 3-27.

2.7. Elfactor de discrepancia de abundancias

Existe un problema muy conocido en la astrofisica de las regiones fotoionizadas llamado fac-
tor de discrepancia de abundancias (ADE, por su acronimo en inglés). Este problema tiene su
origen cuando al determinar las abundancias de un ion utilizando las intensidades de sus dis-
tintas CELs y ORLs, las abundancias determinadas a partir de las ORLs son sistemdaticamente
mayores a aquéllas determinadas a partir de las CELs. Matemadticamente, el ADF de un ion
X% se define como la razon entre su abundancia determinada a partir de las ORLs respecto
a su abundancia determinada a partir de las CELs (Ecuacién 2.35):

) X—l—i
ADF(X 1) = Z9hLs (2.35)

Xt

CELs

Fue Wyse (1942) quien reporté por primera vez esta discrepancia entre las abundancias
determinadas del O™ tras analizar el espectro de la nebulosa planetaria NGC 7009. Si bien el
ADF(O%?) ha sido el més estudiado debido a que las CELs y ORLs utilizadas para estos célculos
se pueden encontrar en la region dptica del espectro, también ha sido posible determinar los

ADFs de otros iones como NT, C* y Net? 2

, aunque, como senala Garcia-Rojas (2020), estos
valores suelen ser muy inciertos debido a que las CELsyORLsde N* y C* se emiten en regiones
distintas del espectro y las ORLs de Ne*? suelen ser muy débiles.

Si bien el ADF aparece tanto en regiones H 11 como en nebulosas planetarias, los valores
promedio de ADF(O"2) determinados para estos objetos son distintos: para las regiones H 11 el

valor promedio es ~ 2 (Garcia-Rojas y Esteban 2007), mientras que para las nebulosas plane-

%yéanse, por ejemplo, los trabajos de Esteban et al. (2009) y Garcia-Rojas y Esteban (2007) para regiones H
11 y los de Garcia-Rojas et al. (2013), Liu et al. (2000) y Tsamis et al. (2004) para nebulosas planetarias.
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tarias el valor promedio se encuentra entre ~ 2—3. No obstante, existen nebulosas planetarias
para las cuales se han determinado ADF(O*?) que exceden el valor promedio e incluso pueden
alcanzar valores tan grandes como 700, el cual es el ADF(O"2) para los filamentos pobres en H
de Abell 30 determinado por Wesson et al. (2003)°. Algunos autores han propuesto clasificar
los ADF(O?) a partir de sus valores, por ejemplo, Wesson et al. (2018) en su trabajo clasifican a
los ADF(O"?) menores a 5 como moderados, los mayores 5 pero menores a 10 como elevados
y los mayores a 10 como extremos.

Hasta la fecha, la existencia del ADF contintia siendo un problema abierto. Si bien, se han
desarrollado varias propuestas para explicar su existencia, ninguna ha logrado proporcionar
una explicaciéon completa al origen de esta discrepancia. Entre estas propuestas se encuen-
tran (véanse los trabajos de Peimbert et al. 2017 y Garcia-Rojas et al. 2019 en donde se presen-
tan compilaciones sobre estas propuestas): las fluctuaciones de temperatura en la nebulosa
(Peimbert 1967), las inhomogeneidades quimicas y la presencia de dos componentes de plas-
ma en la nebulosa (Liu et al. 2000), la distribucién x, o distribucién no maxwelliana, de la
energia de los electrones de la nebulosa (Ferland et al. 2016 y Nicholls et al. 2012) o las incer-
tidumbres de los datos atémicos. De estas propuestas, las fluctuaciones de temperatura y las
inhomogeneidades quimicas han sido las méas exploradas y en las siguientes subsecciones se
explican con mayor detalle.

2.7.1. Fluctuaciones de temperatura

Tras el andlisis de una muestra de regiones H 11 galdcticas, Peimbert (1967) encontré que las
temperaturas determinadas con las lineas prohibidas eran mayores a aquéllas determinadas
a partir del continuo de la serie de Balmer de H 1y de observaciones en radio de H 1; de acuer-
do a la interpretacion de Peimbert, estas diferencias serian producidas por la presencia de
fluctuaciones de temperatura dentro del volumen de la nebulosa, la cual seria quimicamen-
te homogénea. También es posible encontrar evidencia de estas fluctuaciones al comparar
otras temperaturas obtenidas a partir de diferentes métodos, como por ejemplo, al comparar
las temperaturas determinadas a partir de los cocientes de lineas prohibidas con la tempera-
tura determinada a partir de las lineas de He 1 0 con la temperatura determinada a partir de las
lineas de recombinacion de elementos pesados (Peimbert y Peimbert 2013). Estas diferencias
en el valor de la T, se atribuyen a la forma en que se determina la 7, de la nebulosa (Peimbert
1967).

De acuerdo con (Peimbert 1967), se puede definir un valor de temperatura promedio de la

3Roger Wesson presenta una compilacién de los ADF(O*2) determinados en la literatura tanto como para
regiones H 11 como para nebulosas planetarias. Esta se actualiza periédicamente y puede consultarse en el sitio
https://www.nebulousresearch.org/adfs/ (Consultado por tltima vez el 28 de febrero del 2023).


https://www.nebulousresearch.org/adfs/

2.7. EL FACTOR DE DISCREPANCIA DE ABUNDANCIAS 43

nebulosa 7} a partir de dos valores de 7. determinados con dos métodos distintos. Siguiendo
la notacion presentada por Peimbert et al. (2017), la temperatura promedio de la nebulosa 7
se define como:

_ neTen(XT)dV

Ty = :
O [ nen(X+)dV

(2.36)

En donde 7, la densidad electrénica, n(X H') esladensidad delion, 7, 1a temperatura elec-
trénicay V' el volumen observado.

El valor de las fluctuaciones de temperatura pueden determinarse a partir de la 7 a través
del parametro ¢2, el cual determina el valor de la fluctuacion con respecto a la temperatura
promedio de la nebulosa y cuya raiz representa la media cuadrética (rms) de la misma. Pa-
ra fluctuaciones de temperatura pequeiias respecto a 7, tras una aproximacion en serie de
Taylor de segundo orden se obtiene que t? estd dado como:

o [T = Ty(X ") (X ) aV

T2 [nen(X+i)dV (2.37)

Peimbert (1967) afirma que, de haber fluctuaciones de temperatura, las temperaturas ob-
servadas diferirfian del valor de la temperatura promedio 7j: las determinadas a partir de las
lineas prohibidas serian mayores a 7)), representando regiones mas calientes de la nebulosa,
mientras que las determinadas a partir del salto de Balmer serian menores a 7j, representan-
do a su vez regiones mads frias de la nebulosa. En este sentido, las 7, de las lineas prohibidas
sobrestimarian el valor de la temperatura real de la nebulosayla 7, calculada con las lineas de
recombinacién subestimarian la temperatura real de la nebulosa. Peimbert y Costero (1969)
y Peimbert (1971) encontraron observacionalmente este resultado tanto para regiones H 11
como para nebulosas planetarias; trabajos posteriores mostraron que estas fluctuaciones de
temperatura son mayores que las predichas por partir de modelos sencillos de fotoionizaciéon
(por ejemplo, Peimbert y Peimbert 2006, y sus referencias).

Peimbert y Costero (1969) y Peimbert (1971) concluyeron también que, de no considerar
el efecto de las fluctuaciones de temperatura al determinar las abundancias i6nicas, las abun-
dancias calculadas con las lineas prohibidas se subestimarian ya que la temperatura utilizada
para calcularlas se estaria sobrestimando. La abundancia determinada a partir de las lineas
de excitacion colisional respecto a H' representaria un limite inferior de la abundancia real
de la nebulosa y la abundancia determinada partir de lineas de recombinacién seria la real
(Peimbert et al. 2014). En los trabajos de Peimbert y Costero (1969) y Peimbert (1971) también
se presentan expresiones para determinar temperaturas, para el célculo de las abundancias
delos distintos iones, las cuales se determinan en funcion de T, y t* y tienen valores diferentes
a los observados.
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En un plasma quimicamente homogéneo, las fluctuaciones de temperatura explicarian la
existencia del ADF: dada la presencia de las fluctuaciones las temperaturas determinadas con
las CELSs, cuyas intensidades dependen exponencialmente de 7., se sobrestimay por tanto, las
abundancias de las CELs se subestima; en el caso de las ORLs; por otro lado, las ORLs, cuyas
intensidades dependen como el inverso de T, !, son poco afectadas por las fluctuaciones de
temperatura y las abundancias determinadas con éstas representarian el valor real de abun-
dancia de la nebulosa (Peimbert y Peimbert 2006, 2013). En el caso de que el plasma no sea
quimicamente homogéneo, como cuando se tiene la presencia de dos plasmas, uno calien-
te emitiendo las CELs y otro maés frio y pobre en H que emite las ORLs, Peimbert y Peimbert
(2006) afirman que la abundancia real es aquélla que se determina a partir de las CELs, pero
corregidas por el valor de ¢?, determinado a partir de Ty,.

Como evidencia a favor de las fluctuaciones de temperatura se pueden encontrar las pre-
siones electronicas determinadas a través de las CELs son mayores que las determinadas con
las ORLs en regiones H 11 y nebulosas planetarias Peimbert y Peimbert (2013) y Peimbert et al.
(2014), lo que descartaria la presencia de grumos densos que emiten las ORLs.

Torres-Peimberty Peimbert (2003) listan los posibles mecanismos responsables de las fluc-
tuaciones de temperatura en las nebulosas planetarias: la presencia de regiones obscurecidas
que producen variaciones en el campo de ionizacion, la presencia de inhomogeneidades qui-
micas, la presencia de variaciones de densidad en la nebulosa por la presencia de estructuras
como capas, nudos o filamentos, la inyeccién de energia mecdnica a través de choques, la in-
yeccion de energia magnética, el calentamiento de los granos de polvo y la disminucién del
flujo ionizante de la estrella central de la nebulosa.

Elmodelo de las fluctuaciones de temperatura logra explicar la existencia de ADF en regio-
nes H 11 y nebulosas planetarias cuyos ADFs(O*?) < 5 en las cuales el plasma es homogéneo
(Peimbert y Peimbert 2013). En las nebulosas planetarias con ADFs(O*?) > 5 los valores de
t? calculados resultan pequeos para lograr que las abundancias calculadas con CELs y con
ORLs coincidan (Wesson et al. 2005), por lo tanto, otras hip6tesis para explicar el ADF se vuel-
ven necesarias.

2.7.2. Inhomogeneidades quimicas en la nebulosa

Trabajos de distintos autores han encontrado que las CELs ylas ORLs pueden tener una distri-
bucién espacial y una cinemaética distinta dentro de las nebulosas planetarias. Estos trabajos
apuntan a la idea de la existencia de distintos plasmas coexistiendo en las nebulosas planeta-
rias como posible origen del ADF: uno emitiendo las CELs y otro las ORLs, cada uno con sus
condiciones fisicas y abundancias.

La hipétesis de las inhomogeneidades quimicas surgi6 como un escenario alterno a las
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fluctuaciones de temperatura para explicar el origen del ADF en las nebulosas planetarias. Si
bien, ya en el trabajo de Torres-Peimbert et al. (1990) se proponia un modelo en el cual las
lineas de recombinacion de C se emitian en una region de la nebulosa maés fria y abundante
en C que las lineas prohibidas, no fue hasta el trabajo de Liu et al. (2000) que este escenario se
propuso como posible origen del ADE

Tras su andlisis de la nebulosa planetaria NGC 6153, Liu et al. (2000) mostraron que las
fluctuaciones de temperatura, calculadas con las temperaturas de [O 111] y del salto de Balmer
de H 1, resultaban insuficientes para explicar el ADF(O™) ~ 10 de esta nebulosa. Dada esta
limitacién, los autores propusieron la presencia de pequeifias inclusiones de gas pobre en H,
rico en metales, y de baja temperatura inmersas dentro del gas «normal» de la nebulosa, rico
en H y con la temperatura tipica de la nebulosa. Estas inclusiones, afirman, ocuparian una
fraccion de ~ 1078 del volumen total de la nebulosa.

La emision infrarroja de los elementos pesados de las inclusiones seria la responsable de
su enfriamiento provocando a su vez la supresion de la emision las CELs, dada su dependencia
exponencial de la temperatura, favoreciendo asila emisién de las ORLs, que son poco depen-
dientes de la temperatura. De esta forma, las abundancias determinadas con las CELs repre-
sentarian el valor promedio de la abundancia de toda la nebulosa, mientras que las abundan-
cias de las ORLs representarian las abundancias de las inclusiones de gas pobre en H (Wesson
et al. 2005).

En distintos trabajos observacionales, como los de Ercolano et al. (2004), Espiritu y Peim-
bert (2021), Garcia-Rojas et al. (2012), Liu et al. (2006), McNabb et al. (2016), Tsamis et al.
(2004) y Wesson et al. (2003, 2005), se han determinado temperaturas con las lineas de O 11
tan bajas como 5000 K, o incluso menores de 1000 K, contrastando con las determinadas con
las lineas de [O 111] del orden de 10* K. También han mostrado que se sigue una relacién en-
tre las temperaturas determinadas con las CELs y las distintas ORLs: 7.(O11) < T,(Her1) <
T.(H1(BJ)) < T.(CELs). Esta gran diferencia de temperaturas ha sido interpretada por es-
tos autores en estos trabajos como evidencia en favor de la hipétesis propuesta por Liu et al.
(2000).

Trabajos observacionales han encontrado la evidencia de la presencia de estos dos plas-
mas al mostrar que las lineas de recombinacion y de excitacion colisional presentan distintas
distribuciones espaciales y diferente comportamiento cinemético, aunque en algunos de es-
tos no se ha presentado evidencia de la presencia de las «pequefias inclusiones» que emiten
a las ORLs, propuesta por Liu et al. (2000). Garnett y Dinerstein (2001) mostraron que, para
la nebulosa planetaria NGC 6720, el perfil de las de las lineas de O 11 A4661 A muestra que
su emision se origina en regiones mads internas que el perfil de [O 111] A4959 A. Otros trabajos
han encontrado resultados similares para otras nebulosas planetarias utilizando diferentes



46 CAPITULO 2. EL ANALISIS DE LAS NEBULOSAS PLANETARIAS

técnicas observacionales, como imagenes de filtro estrecho centradas en [O 111] A5007 A y O
11 A\4649+4650 A (Garcia-Rojas et al. 2016), espectroscopia en el ultravioleta (Barker 1982,
1991) distribucién espacial de los perfiles de CELs y ORLs obtenidos con espectroscopia de
rendija larga (Liu et al. 2006, Corradi et al. 2015 y Jones et al. 2016) y espectroscopia integral
de campo (Garcia-Rojas et al. 2022 y Tsamis et al. 2008). Ya que en estos trabajos se han en-
contrado variaciones espaciales en la emisién de las distintas lineas, también han encontrado
variaciones espaciales del ADF dentro de las nebulosas.

En esta misma linea, trabajos de Corradi et al. (2015) y Wesson et al. (2018) han calculado
ADFs(0"%) > 10 en nebulosas planetarias cuyas estrellas centrales son sistemas binarios con
periodos orbitales de ~ 1.15 dias. Estos autores proponen que este resultado se debe a que en
la nebulosa se encuentra la presencia de material pobre en H y enriquecido en metales, en el
cual se emiten las lineas de recombinacion, el cual fue expulsado del sistema central en forma
de erupciones tipo nova posteriores a la fase de envolvente comun. El trabajo de Bautista y
Ahmed (2018) apoya la relacién entre la binaridad y los ADFs elevados ya que proponen que
si los sistemas binarios tienen periodos orbitales muy cortos (< 1 dia), se produciran varia-
ciones en el campo de radiacion fotoionizante de la fuente, las cuales provocan fluctuaciones
de temperatura en la nebulosa, las que a la vez producen variaciones en las intensidades de
las intensidades de las CELs y ORLs de O*2 y con ello la variacion del ADF(O™2).

Si bien, los resultados de Corradi et al. (2015) y Wesson et al. (2018) apuntan a que los
ADFs(O™) muy elevados se encuentran en las nebulosas planetarias con estrellas centrales
binarias, existen ejemplos de nebulosas planetarias con este tipo de estrellas centrales cuyos
ADFs(0O™2) son menores a 5, como los casos de: NGC 2867, NGC 5189, NGC 2392, IC 4776 y
MyCn 18*.

Basados en espectros de alta resolucion espectral, los trabajos de otros autores han ana-
lizado el escenario de los distintos plasmas dentro de la nebulosa. Richer et al. (2013, 2022)
presentaron un detallado analisis espacial y cinemético, a través de diagramas de posicion
velocidad (PV), de las distintas CELs y ORLs de NGC 7009 y NGC 6153, respectivamente. Los
autores encontraron que la emisién de las lineas de [O 111] y de O 11 no comparten la misma
cinemadtica y ademads se emiten en regiones mads internas de la nebulosa, adicionalmente, la
emision de otras lineas de recombinacién como C 11, N 11 y Ne 11 no tienen la misma cinema-
tica que sus respectivas CELs y comparten la misma distribuciéon que las lineas de O 11 dentro
delanebulosa. También describieron que la cinemética de las ORLs de los elementos pesados
no presentan una estructura de ionizacién como la que presentan las CELSs, un resultado tam-
bién reportado por Garcia-Rojas et al. (2022) para sus observaciones de Hf2-2, M 1-42 y NGC

4Estos objetos se clasifican como nebulosas planetarias con ADF(O72 < 5)y con estrellas centrales binarias
en la compilacién presentada por Roger Wesson en https://nebulousresearch.org/adfs/, consultada por
dltima vez el 22 de mayo del 2023.
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6778, nebulosas planetarias con ADFs muy elevados. Estos resultados apoyan fuertemente la
presencia de dos plasmas dentro de la nebulosa; sin embargo, no existe suficiente evidencia
para apoyar o descartar la existencia de las pequenas inclusiones densas propuestas por Liu
et al. (2000).

En concordancia con esta idea y utilizando los mismos datos que para NGC 7009, Richer
et al. (2019) construyeron mapas de la distribucién de las 7, determinadas con las lineas de
[O 1] y O 11 en la nebulosa; al comparar las temperaturas encontraron un gradiente en el que
las T, obtenidas con ambas lineas son similares la zona externa mas en la zona interna éstas
difieren por 6000 K, lo que se interpreté como que la emisién de O 11 domina en la parte mas
interna de la nebulosa mientras que la emisién de [O 111] domina en las zonas mds externas.

Richer et al. (2017) encontraron estadisticamente, para una muestra de setenta y seis ne-
bulosas planetarias, que la linea de C 11 A\6578 A no es emitida en la zona en que se esperaria
para un plasma quimicamente homogéneo y en equilibrio de ionizacion, sino que la emisién
de esta linea proviene de las zonas mads internas de las nebulosas analizadas.

Pena et al. (2017) analizaron las velocidades de expansion de las CELs y ORLs, determina-
das a partir de los perfiles, en funcién de sus potenciales de ionizacién para catorce nebulosas
planetarias con estrellas centrales tipo [WC] y ADF(O™?) < 5. Encontraron que en general las
CELs presentan el campo de velocidades esperado en las nebulosas, con las velocidades de
expansion incrementdndose hacia las partes externas, mientras que las ORLs presentan un
campo de velocidades casi plano y menores velocidades de expansién que el conjunto de las
CELs; este resultado se encontr6 en particular para los iones en los que fue posible comparar
las velocidades de expansion de sus CELs y ORLs del mismo ion (N*, O™ y Ne*?). Ademas,
otro resultado importante encontrado en este trabajo fue que el FWHM de las ORLs es siste-
maticamente menor que el FWHM de las CELs, lo cual indicarfa que la emisién de las ORLs
provendria de zonas con menor temperatura que la zona que emite a las CELs. Siguiendo una
metodologia similar, Otsuka et al. (2009, 2010) encontraron esta tendencia para dos nebulosas
planetarias del halo de la galaxia. En conjunto, estos resultados indican que la emision de las
ORLs se origina en zonas mds cercanas a la estrella central que la de las CELs.

Bajo este escenario, otros autores como Gomez-Llanos y Morisset (2020) y Péquignot et al.
(2002, 2003) han desarrollado modelos de fotoionizacién de «biabundancias» para el caso de
NGC 6153. Estos modelos incluyen en la nebulosa las dos componentes del plasma propues-
tas por Liu et al. (2000): normal y enriquecida en metales y pobre en H; con esto han logrado
reproducir las intensidades de las lineas observadas ademads de las diferencias entre las tem-
peraturas de las lineas prohibidas y las de recombinacién. Gomez-Llanos y Morisset (2020),
para el caso de NGC 6153, discutieron acerca de la determinacién de las abundancias de las
lineas de recombinacidn, ya que al calcularlas respecto al H' se estarian considerando en el
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célculo dos iones que se emiten en regiones distintas; estas regiones son dificiles de observar
por separado con las técnicas observacionales actuales. Ademds, concluyeron de que en caso
de la presencia de dos plasmas con distintas composiciones quimicas dentro de la nebulo-
sa, el ADF no representa una buena estimacion de la diferencia entre las abundancias de un
elemento contenido en cada plasma.

2.8. Objetivos de la tesis

El objetivo principal de este trabajo es verificar la posible validez de la hip6tesis de los dos
plasmas coexistentes como posible origen del ADF en las nebulosas planetarias, cada uno de
éstos con sus propias condiciones fisicas y abundancias, cinematica y distribucion espacial.
Para desarrollar este andlisis se busca determinar y comparar las condiciones fisicas, 7T, y n,
las abundancias i6nicas y las velocidades de expansion, a partir de los perfiles de lineas, de las
distintas CELs y ORLs de una muestra de espectros de alta resolucién espectral de nebulosas
planetarias galdcticas, los cuales permiten resolver las lineas de recombinacién mas impor-
tantes y medir los anchos FWHM de los perfiles de las lineas.

Esta tesis se plantea como una continuacion y profundizacién del trabajo previo publica-
do en 2017 (Pena et al. 2017), en el cual se encontr6 evidencia en favor de la hipétesis de los
dos plasmas como posible origen del ADF tras analizar la cinemdtica de las CELs y ORLs en
una muestra de catorce nebulosas planetarias galdcticas con estrellas centrales tipo [WC] y
con ADFs(0™) < 5. Para esta tesis se ampli6 la muestra de nebulosas planetarias, respec-
to a la del trabajo de Pena et al., y se incluyeron nebulosas planetarias con distintos tipos
de estrellas centrales, con distintos valores de ADFs(O™?); siguiendo la misma metodologia
se busca encontrar si la diferencia de velocidades entre las CELs y ORLs que se encontré en
dicho trabajo también se encuentra en nebulosas planetarias con otras caracteristicas y si es-
ta diferencia se vuelve mayor en el caso de las nebulosas planetarias con ADFs(0"?) > 5.
También se ha buscado extender este andlisis a nebulosas planetarias con altas densidades
electronicas (n, > 10° cm ™3, determinadas con las CELs) ya que el escenario de los dos plas-
mas coexistentes solo ha sido analizado en nebulosas planetarias con densidades «normales»
(n. < 10* cm™3), tales como los analisis detallados para NGC 6153 y NGC 7009.

Para el caso del calculo de condiciones fisicas y abundancias de los objetos de la muestra,
se busca utilizar espectros profundos y de alta resolucién espectral lo que permitiria obtener
mejores determinaciones de las condiciones fisicas, de las abundancias i6nicas, los ADFs y las
abundancias totales que los que se han presentado en la literatura basados en espectros de re-
solucién espectral media o baja. De esta manera se podrian obtener nuevas determinaciones
de estos pardmetros y corroborar los valores determinados en la literatura, lo cual se vuelve
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un caso de interés para los objetos en los cuales se han determinado ADFs(O**) que se han
calculado muy elevados.

Otro objetivo, surgido durante el andlisis de los datos, fue el andlisis mas detallado de la
nebulosa planetaria M 3-27, la cual es una nebulosa planetaria muy densa (n, ~ 107 cm™3)
que, adicionalmente al anélisis planteado originalmente, fue analizada debido a la variacion
temporal de las intensidades de sus lineas y la peculiaridad de los perfiles de las lineas de la
serie de Balmer de H 1. Para este caso en especifico, también se recopilaron las intensidades

reportadas en la literatura y se realizaron varias observaciones en distintos anos.
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Capitulo 3

Metodologia

3.1. Seleccion de la muestra de objetos

ARA este trabajo se buscé analizar una muestra de nebulosas planetarias ga-
lacticas con ADFs elevados (ADF(O™) > 5) que pudieran ser observadas
desde el Observatorio Astronémico Nacional de San Pedro Martir (OAN-SPM)
y utilizando el espectrografo REOSC Echelle, los cuales se sefialan en la Tabla

3.1.Sibienla intencién original era obtener una muestra amplia de nebulosas planetarias con
ADF(O"?) elevados, la seleccién del telescopio y del instrumento limité la muestra a seis nebu-
losas planetarias con estas caracteristicas, ya que la mayor parte de las nebulosas planetarias
con ADF(0O"?) elevados tienen coordenadas ecuatoriales que permiten sus observaciones en
telescopios del hemisferio sur terrestre. Dadas estas limitaciones, se decidi6 incluir en el ana-
lisis a otras nebulosas planetarias con coordenadas ecuatoriales del hemisferio norte. Si bien,
originalmente se habia planteado presentar solicitudes de tiempo de observacién para ob-
servatorios del hemisferio sur para observar nebulosas planetarias con estas caracteristicas,
finalmente, se descart6 debido a los problemas que surgieron con la pandemia de COVID-19
y el avance en compilacion de datos del OAN-SPM.

Las caracteristicas del espectrografo permitieron analizar, ademds de las condiciones fisi-
cas y abundancias, la cinemadtica de las lineas a partir de sus perfiles, lo cual representa una
nueva aportacion de este trabajo. De la muestra observada, el primer andlisis se enfoco en
seleccionar objetos compactos y brillantes y se seleccionaron las nebulosas Cn 3-1, Vy 2-2,
Vy 1-2, Hu 2-1 e IC 4997, los cuales son objetos jovenes y tres de ellos son objetos densos.
La siguiente fase del andlisis se centr6 en la nebulosa planetaria M 3-27, la cual resulté muy
compleja para incluirla en el primer anélisis debido a su compleja estructura de temperatura
ydensidad, ademés de importante su evolucion temporal, porlo que se requiri6 de un andlisis
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mads detallado para estimar sus condiciones fisicas y abundancias. Por cuestiones de tiempo,
el resto de los objetos observados no fue analizado para esta tesis de doctorado; no obstante,
los espectros de estos objetos estdn reducidos y se analizaran en el futuro. Las implicaciones
del andlisis de resto de esta muestra se discute en la seccion de Conclusiones.

T.angl. Distancia ADF Estrella
PN G Nombre @ (2000) §(2000) egc) (kp0) 0+ o]
034.5 -06.7 NGC6778 19:18:25 —01:35:47 15.78 2.79 18.00¢ O(H)3-4 +2
038.2+12.0 Cn3-1 18:17:34  +10:09:03 4.50 4.68 6.53 O(H)7 Ib(f)
043.3 +11.6 M 3-27 18:27:48 +14:29:06 1.00 6.53 5.48 Ho emission
045.4 —02.7 Vy2-2 19:24:22 4+09:53:56 0.50 4.12 11.80 Ble]
046.4 —04.1 NGC6803 19:31:16 +10:03:21 5.50 4.59 2.71 wels/WN?
051.4 +09.6 Hu2-1 18:49:47 +20:50:39 2.60 4.18 4.00 WND + 2
051.9-03.8 M1-73 19:41:09 +14:56:58 5.00 4.18 3.61 O(H)3.51If
053.3 +24.0 Vy1-2 17:54:23 +27:59:58 4.60 8.13 6.17 WR-wels
054.1 —12.1 NGC6891 20:15:08 +124215 15.00 2.88 1.52 O(H)3 Ib(f*)
058.3 —10.9 1C4997 20:20:08 +16:43:53 7.20 4.24 — wels/[WC 10]
061.9 +41.3 DdDml 16:40:18 +38:42:20 0.60 17.08 11.8,5.3° O(H)
082.5+11.4 NGC6833 19:49:47 +48:57:40 2.00 17.85 2.43 of
100.0 —08.7 Me 2-2 22:31:43 +47:48:03 5.00 8.75 2.10 of
119.6 —06.1 Hul-1 00:28:15 4-55:57:54 5.00 5.91 2.97 A?
130.2 +01.3 1C 1747 01:57:36  +63:19:19 13.00 3.08 3.20 [WO 4]
130.3 —11.7 M1-1 01:37:19 +450:28:11 6.00 8.29 — cont
1445 +06.5 NGC1501 04:06:59 +60:55:14  51.78 1.23 32.0¢ [WO4]
159.1 —15.2 1C351 03:47:32  4-35:02:49 7.00 5.73 3.14 O(H)f
161.2 —14.8 1C 2003 03:56:22 +33:52:30 8.60 4.33 7.31 [WC] 32
196.7 —10.9 NGC 2022 05:42:06 +09:05:10 19.38 2.60 16.00¢ O(H)

Tabla 3.1: Coordenadas y caracteristicas principales del conjunto de nebulosas planetarias observadas
para este trabajo. Distancias tomadas de: Frew et al. (2016), para M 3-27 de Stanghellini y Haywood
(2018). ADF(O*?) tomados de “Jones et al. (2016), *Otsuka et al. (2009), “Ercolano et al. (2004) y “Tsamis
et al. (2004); todos los demas valores tomados de Wesson et al. (2005). Clasificaciones de las estrellas
centrales tomadas de Weidmann et al. (2020).

3.2. Observaciones

Para este trabajo se utilizaron espectros de alta resolucion espectral obtenidos con el espectrd-
grafo REOSC Echelle acoplado al telescopio de 2.1 m del OAN-SPM en Baja California, México.
Dado que entre los objetivos principales de este trabajo esta el resolver las lineas prohibidas
y de recombinacién mds importantes para el andlisis nebular, era necesario utilizar un espec-
troégrafo que brindara una alta resolucién espectral y un amplio rango de longitudes de onda
en el 6ptico. Por este motivo se eligio el espectrografo REOSC-Echelle, ya que permite obtener
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espectros en un rango de longitud de onda de entre A\3600 y 7200 A; ademads de que permite
obtener resoluciones espectrales (R = \/A)) del orden de R ~ 18,000, para A\5000 A, o de
~ 17 km s™! (Levine y Chakrabarty 1994).

Para obtener los datos observacionales se realizaron cuatro temporadas de observacién en
el OAN-SPM: en septiembre del 2018, en junio y agosto del 2019 y en octubre del 2021, siendo
esta ultima de forma remota debido a las restricciones impuestas en el observatorio debido
la pandemia de COVID-19 en esa fecha. Las observaciones se realizaron colocando la rendi-
ja del espectrografo en la parte central visible de cada nebulosa planetaria, para incluir sus
estrellas centrales y se estableci6 una posicion fija de la rendija durante toda la observacion
que fue E — W (P A. = 90°) y, iunicamente para la temporada del 2021, N — S (P A. = 0°)".
La longitud de la rendija fue en todos los casos de 13 arcsec a lo largo del plano del cielo y
se usaron aperturas de rendija de 100 um (1.3 arcsec) y 150 um (2 arcsec); con lo que se pu-
dieron obtener resoluciones espectrales, R = A/A), del orden R ~ 20,000y R ~ 18,000,
para 5000 A en ambos casos. En todas las observaciones se utilizaron: el Decker 8 (méascara),
el detector CCD Marconi 2* que tiene un tamano de 2048 x 2048 pixeles y un tamano de pixel

', y el espejo secundario del telescopio (f/7.5)° que proporciona una escala de

de 13.5 ym pix~
placa de ~ 13.0 arcsec mm™!,que al multiplicarse por el tamano de pixeles del detector resul-
ta en ~ 0.18 arcsec pix '. A excepcion de las observaciones del 2021, en las cuales se utiliz6
un binning de 2 x 2, en el resto de éstas se utilizé un binning de 1 x 1. El seeing tipico para
las observaciones en el telescopio de 2.1 m del OAN-SPM es de entre 1.5 — 2.0 arcsec.

Las observaciones se realizaron en grupos de espectros con distintos tiempos de exposi-
cién. Ya que uno de los objetivos de las observaciones era detectar y medir las lineas de re-
combinacién mds importantes de los elementos pesados, cuyos flujos pueden ser del orden
de ~ 0.01 HS o incluso menores, se obtuvieron grupos de dos o tres espectros con tiempos
exposicion largos (t.., = 1800 s); no obstante, con estos tiempos de exposicion se mostrarian
saturadas las lineas intensas, como H/3 u [O 111] A5007 A, por lo tanto, también se obtuvieron
grupos de espectros con tiempos de exposicién més cortos (t.,, = 10, 30, 60, 300s). En la
Tabla 3.2 se presenta la bitadcora de las observaciones.

Junto con los espectros de las nebulosas planetarias, en cada noche de observacion se ob-
tuvieron los distintos frames necesarios para la reduccion y calibracién de los datos: BIAS,
FLATS, arcosy espectros de estrellas estdndares espectrofotométricas. Los BIAS se obtuvieron
en series de diez al inicio y al final de cada noche de observacién, se tomaron de tres a cuatro

P A., acrénimo en inglés para designar al dngulo de posicion.

2https://wuw.astrossp.unam.mx/es/usuarios/ccds (Consultado por ultima vez el 28 de febrero del
2023).

Shttps://www.astrossp.unam.mx/es/usuarios/telescopios/tel2m (Consultado por tltima vez el 28
de febrero del 2023).
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Fecha de Ap. rendija
Nombre observacion teap (S) AM (avg) P (um) )
IC 4997 25/08/2001 1x60, 1x900 1.287 300
IC 2003 18/08/2018 3x1800 1.198 100
IC 1747 20/08/2018 2x1800 1.191 100
NGC 1501 21/09/2018 4x1800 1.219 100
Vy1-2 21/09/2018 2x1800 1.555 100
DdDm1 30/06/2019 3x1800 1.027 150
M 3-27 30/06/2019 3x1800 1.049 150
Vy 2-2 30/06/2019 3x1800 1.133 150
NGC 6891 13/08/2019 3x1800 1.16 150
Hu 2-1 13/08/2019 2x1800 1.057 150
Hul-1 13/08/2019 2x1800 1.106 150
M 1-73 14/08/2019 3x1800 1.082 150
M1-1 14/08/2019 3x1800 1.107 150
NGC 6778 14/08/2019 3x1800 1.250 150
Cn3-1 15/08/2019 3x1800,1x900 1.077,1.114 150
Me 2-2 15/08/2019 3x1800, 2x900 1.081 150
NGC 6803 15/08/2019 3x1800 1.106 150
IC 4997 01/10/2021 3x10,3x1800 1.107,1.199 150
Me 2-2 01/10/2021 3x300,3x1800 1.090,1.156 150
M 3-27 01/10/2021 3x1800 1.248 150
IC 351 02/10/2021 3x1800 1.137 150
IC 1747 02/10/2021 3x1800 1.328 150
NGC 2022 02/10/2021 3x1800 1.234 150
NGC 6833 03/10/2021 3x300,3x1800 1.109,1.226 150

Tabla 3.2: Bitacora de las observaciones de las cuatro temporadas ordenada de acuerdo con las fechas
de observacion. En la temporada de 2021 se utiliz6 una con la rendija orientada en direcciéon N — Sy se
utiliz6 un binning de 2 x 2; para el resto de las observaciones se utiliz6 la rendija se orient6 en posicién
E — Wy se utilizé un binning de 1 x 1. Las aperturas de rendija a 100, 150 y 300 ym equivalen 1.3,2y 4
arcsec, respectivamente.

FLATS de domo por noche con t.,, = 300 s y los arcos, que son espectros de la ldmpara de
Th-Ar incorporada al espectrégrafo utilizadas para la calibracion en longitud de onda, se to-
maron inmediatamente después de cada espectro de las nebulosas con ¢.,, = 25 s. En el caso
de las estrellas estdndares espectrofotométricas, usadas para la calibracion en flujo, se obtu-
vieron espectros de algunas de las incluidas en el listado presentado por Hamuy et al. (1992),
las cuales pudieran ser observadas durante de las noches de observacion, éstas fueron: HR
9087, HR 8634, HR 718, HR 7950, HR 1545 y HR 7596. Para los espectros de las estrellas estan-
dares se utilizaron aperturas de rendija de 200 y 300 m con t,, = 60s.
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3.3. Reduccion de los datos

El procedimiento de la reduccién de los datos se realizé utilizando la paqueteria IRAF?, si-
guiendo la misma metodologia para los datos obtenidos en todas las noches.

Los espectros y frames de calibracién obtenidos directamente del telescopio son imagenes
bidimensionales, también llamadas como placas, a partir de las cuales parte el proceso de re-
duccién. El primer paso fue la creacion de un BIAS promedio por noche, para lo cual se utilizé
la tarea zerocombine promediando todos los BIAS obtenidos por noche. Posteriormente, uti-
lizando la tarea ccdproc este BIAS promedio fue descontado de los espectros bidimensionales
de las nebulosas, estrellas estdndares y arcos; adicionalmente en este paso se recortaron los
bordes de los espectros bidimensionales al definir el tamafio de la ¢trimsec. Aunque se obtuvie-
ron campos planos (FLATS) de domo, con tiempos de exposicién de 20 minutos, no se aplico
la correccion por FLATS a los espectros debido a que el nimero de cuentas disminuia drasti-
camente hacia los 6rdenes mds azules del espectro, teniendo en esos 6rdenes un nimero de
cuentas del orden de niimero de cuentas del BIAS. Ya que los FLATS corrigen la sensibilidad
del detector pixel a pixel utilizando una fuente de luz uniforme, el no considerarlos puede te-
ner efectos en la calibracion en flujo. No se aplicé una correccion por campos planos (FLATS)
ya que los que se obtuvieron en durante las observaciones presentaron un nimero muy bajo
de cuentas, a pesar de haber tenido tiempos de exposicion largos de 20 minutos, debido a este
problema, es dificil garantizar la respuesta uniforme del CCD.

A partir de los espectros bidimensionales procesados, con el BIAS descontado y con los
bordes recortados, se extrajeron los espectros unidimensionales que representan el nimero
de cuentas en funcién del nimero de pixeles. Para esto primero se utiliz6 la tarea imcombi-
ne para promediar los espectros bidimensionales procesados de cada objeto que tuvieran los
mismos tiempos de exposicion. Posteriormente, para cada noche de observacion y a partir
del espectro bidimensional de una de las estrellas estdndares, con la tarea apall se definieron
y trazaron aperturas (30 6 31) dentro del rango A\3600 — 7200 A. Estas aperturas definidas
se utilizaron como referencia para la extraccion de los espectros de las nebulosas, las estre-
llas estandares y los arcos de la lampara de comparacion. El tamafio de las aperturas defini6
dependiendo de los tamafos en pixeles en los espectros bidimensionales de las nebulosas
y estrellas estdndares, para los arcos se utiliz6 el tamafio de la estrella de referencia. De esta
forma se obtuvieron los espectros extraidos sin calibrar con 30 6 31 6rdenes.

La calibracion en longitud de onda se realizé utilizando los espectros unidimensionales
sin calibrar de los arcos y la tarea ecidentify, que permite identificar las longitudes de onda de

*IRAF es distribuido por National Optical Astronomy Observatories, operados por la Association of Univer-
sities for Research in Astronomy, Inc., bajo contrato de la National Science Foundation.
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los arcos utilizando como referencia el atlas de lineas identificadas de la lampara de Th-Ar° y
genera una solucion en forma de ajuste que transforma los pixeles a unidades de longitud de
onda (A) para cada uno de los 6rdenes de los espectros. Posteriormente, con las tareas refspec
y dispcor la calibracion obtenida con el arco se aplica a los espectros unidimensionales de las
nebulosas y las estrellas estdndares correspondientes.

Para la calibracién en flujo de los espectros es necesario construir una funcién de sensi-
bilidad para cada noche. Esta se construyé utilizando los espectros calibrados en longitud de
onda de las estrellas estdndares y las tareas standard y sensfunc, las cuales permiten trans-
formar el nimero de cuentas en unidades de flujo: la tarea standard permite determinar la
sensibilidad al comparar el nimero de cuentas del espectro de la estrella con los valores ta-
bulados de magnitud para la misma, que en este caso son las determinadas por Hamuy et al.
(1992) para intervalos de 16 A, ademas de corregir por los efectos de la extincion atmosférica,
la cual fue calculada para el cielo del OAN-SPM por Schuster y Parrao (2001); mientras que
la tarea sensfunc permite realizar el ajuste de la sensibilidad calculada y obtener la funcién
de sensibilidad para cada orden. Finalmente, la tarea calibrate aplica la funcién de sensibili-
dad alos espectros calibrados en longitud de onda de las nebulosas y las estrellas, obteniendo
espectros calibrados en flujo y longitud de onda, con unidades de erg s~lem 24" y A, res-
pectivamente . Con esto, se concluy6 la reduccion de los datos y se obtuvieron los espectros
finales, con los cuales se desarroll6 el andlisis de los datos, el cual se explicard en las siguientes

secciones.

3.4. Analisis de los datos

3.4.1. Flyjos, correccion por enrojecimiento e intensidades de las lineas

A partir de los espectros calibrados en longitud de onda y flujo, se midieron las intensidades
y los anchos FWHM de las lineas de emision de cada espectro utilizando la tarea splot, tam-
bién perteneciente a IRAF. Los flujos de las lineas se midieron integrando debajo de cada linea
procurando que los puntos a partir de los cuales se integro se situaran a la mitad del continuo
observado de cada linea; el valor del continuo que situado a ambos lados de cada linea me-
dida también se midi6 para determinar el valor del error asociado a la intensidad las lineas, a
partir de éstos.

Los anchos FWHM se midieron a partir de ajustar un perfil gaussiano a cada una de las
lineas, en el caso de que las lineas tuvieran perfiles con dos componentes o en el caso en que

Shttps://www.astrossp.unam.mx/instrumentos/espectroscopia/echelle/LamparaThAr.pdf (Con-
sultado por tdltima vez el 28 de febrero del 2023).
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dos lineas o més no se separaran por completo, por ser muy cercanas en longitud de onda, los
ajustes gaussianos se hicieron a partir de deblend; en este iltimo caso, los flujos se midieron
con el deblend en vez de medirse integrando bajo la linea.

Los errores asociados a los flujos de cada linea se determinaron utilizando la férmula de

Tresse et al. (1999):
/ EW
oy = O'CD 2szx + T (31)

En donde D es la dispersion espectral en A/pix, EW es el ancho equivalente de lalinea, o.
es la desviacion estdndar del continuo medida en ambos lados de la linea con la misma tarea
splot y N,;, es el tamafo en pixeles de la linea. Para considerar el efecto de que durante la
reduccion delos datos no se aplicé la correcciéon por FLATS, cuya ausencia afectala calibracion
en flujo, y otras fuentes de error en el espectro reducido final, se tomé como error asociado a
las intensidades de las lineas 207;.

Una vez medidos los flujos de todas las lineas observadas, se identificaron los iones y las
longitudes de onda en reposo )\ en las que se emiten. El siguiente paso consistié en determi-
nar los flujos relativos de cada linea respecto a Hj para el anélisis nebular (F,/F(Hf)) ; en la
normalizacion de los flujos se supuso que F(H/3) = 100.

3.4.2. Condiciones fisicas y abundancias

Unavez medidos los flujos de las lineas relativos a H/3, fue necesario corregirlos por los efectos
de la extincion. Utilizando los flujos de las flujos de las lineas de la serie de Balmer de H 1,
primero se determino el coeficiente de correccion de extincién c(Hf) a partir de la Ecuacion
2.33 utilizando los flujos observados de las lineas Ho,, Hy y H) y sus valores tedricos (Storey
y Hummer 1995), utilizando los valores para las T, y n. més adecuados para las condiciones
fisicas de cada objeto; ademads de sus respectivas f () determinadas por la ley de extincién de
Cardelli et al. (1989), suponiendo un cociente de extincién total selectiva Ry = 3.1. El ¢c(H/)
de cada objeto se determin6é promediando los valores del coeficiente determinados con las
lineas mencionadas. Determinado el c¢(Hf) de cada nebulosa, los flujos observados de todas
las lineas se corrigieron utilizando la ya mencionada ley de extincién con la Ecuacion 2.33.

A partir de las intensidades desenrojecidas de las distintas CELs y ORLs se pudieron calcu-
lar las condiciones fisicas, T, y n., y las abundancias iénicas y totales de cada objeto utilizando
las distintas tareas del c6digo PYNEB (Luridiana et al. 2015). PYNEB es un cédigo disefiado en
el lenguaje de programacién PYTHON que permite calcular las condiciones fisicas y las abun-
dancias al resolver las ecuaciones de equilibrio estadistico para los iones tipicamente obser-
vados en las regiones fotoionizadas. El c6édigo permite utilizar los cocientes de diagndsticos
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para determinar las condiciones fisicas, determinar las emisividades de las distintas lineas y
calcular las abundancias de los distintos iones y las abundancias de los elementos; ademas de
que brinda la facilidad del uso de distintos conjuntos de datos atdmicos para los iones, que
han sido calculados y publicados en la literatura.

Utilizando la clase Diagnostics y su método plot se construyeron los diagramas de diag-
nostico utilizando las intensidades de las lineas para los cocientes de las CELs sensiblesa 7. y
ne. Estos diagramas, en los que se muestra el comportamiento de estos cocientes en funciéon
dela T, ylan., permiten definir el valor de las condiciones fisicas en los puntos en donde se
intersecan dos cocientes, con lo cual se puede conocer si dentro de las nebulosas las condi-
ciones fisicas estdn distribuidas y como una tnica zona de 7, y n. o como varias zonas. Los
diagramas de diagnéstico de algunos de los objetos observados se presentan en la Figura 2 del
articulo de Ruiz-Escobedo y Pefia (2022), en estos diagramas cada cociente de diagndstico esté
representado por una banda de color diferente y su etiqueta, su comportamiento en funcién
de T, y n. esta graficado como una punteada rodeada de una banda de color que representa
el error rms del cociente de las intensidades de las lineas.

Dentro de la misma clase Diagnostics y pero con el método getcrosstemden se calcularon
los valores de T, y n. con los distintos cocientes de diagnéstico. Este método permite calcular
simultdneamente los valores de 7, y n. a partir de la interseccién de dos cocientes en el dia-
grama de diagndstico, uno sensible a 7, y el otro sensible a n. de una forma iterativa. Asi, por
ejemplo, se pudieron calcular los valores de la T, de [N 11] y la n, de [S 11] simultdneamente. Si
las condiciones fisicas no se pueden determinar utilizando el getcrosstemden debido a que no
existe la interseccion de dos cocientes de diagnostico, la T, o la n, se pueden determinar utili-
zando el método gettemden, el cual determina un valor de 7, suponiendo un valor inicial de n.
o un valor de n. suponiendo un valor inicial de 7;; gettemden a diferencia de getcrosstemden
no es iterativo. Por ejemplo, de esta forma se puede determinar la 7, utilizando el cociente de

3 olan, utilizando el cociente de [S 11]

[O 111] suponiendo un valor inicial de n, = 1 x 10* cm™
suponiendo un valor inicial de 7, = 1 x 10* K.

Para las condiciones fisicas de las lineas de recombinacién, éstas se determinaron a tra-
vés del cociente de las lineas de O 11. De nuevo, utilizando la clase Diagnostics se definie-
ron los cocientes de diagnésticos ahora para las lineas de O 11: A\4649/4661 A, parala n,, y
A\4649/4089 A, para 7T.. Para este caso en especifico, los valores numéricos se obtuvieron di-
rectamente del diagrama de diagndstico. Ademads se calcularon las 7, para O 11 y He 1 utili-
zando las férmulas empiricas de Peimbert et al. (2014) (Ecuacién 2.24) y Zhang et al. (2005)
(Ecuaciones 2.14 — 2.18) y las intensidades de las respectivas lineas requeridas; para las 7, del
He 1 se utilizaron las ecuaciones definidas para 10* cm™3 por el ser el valor méas adecuado al

determinado con el diagnéstico de n. del O 11 y se adopté como valor de 7, la determinada



3.4. ANALISIS DE LOS DATOS 59

con el cociente A\7281/6678 A, si este no podia utilizarse la T, adoptada fue la del cocien-
te A\6678/5875 A. Por otra parte, en las nebulosas en las cuales pudo detectarse el salto de
Balmer de H 1, la 7, se determin6 utilizando la metodologia presentada por Liu et al. (2001),
midiendo el valor del continuo desenrojecido en las zonas de A\3682 y 3643 A, la intensidad
de la linea de H11 \3770 A y resolviendo la Ecuacién 2.12. En la Figura 4.2 se muestran los
espectros de las nebulosas planetarias en donde aparece el brinco de la serie de Balmer. Fi-
nalmente, para el caso de las lineas de recombinacién, la n. adoptada fue la determinada con
el cociente de O 11 mientras que la 7. fue la obtenida con cada uno de las metodologias uti-
lizadas: para los iones pesados se adopto la 7, del O 11 determinada con la metodologia de
Peimbert et al. (2014) y para el He 1 se adopt6 su temperatura; en caso de que no se pudiera
determinar una temperatura de O 11 se adopt6 la temperatura del He 1 o la determinada con
el salto de Balmer de H 1.

Las abundancias iénicas de las lineas prohibidas se calcularon utilizando el método IonA-
bundance de la clase Afom, la cual requiere las intensidades de las lineas y sus condiciones
fisicas. Para estos calculos se definieron las distintas zonas con los resultados obtenidos de 7.,
y n.: dependiendo de las condiciones fisicas de cada objeto se supusieron una tinica o varias
zonas de 7, y n.. Las zonas se definieron a partir del comportamiento de los cocientes de diag-
nostico para 7, y n. y los puntos en donde se cruzaran en los diagramas de diagnéstico (Figura
2.3), en éstos se puede observar si con los cocientes de diagnéstico de los distintos iones se
obtienen valores similares de n. y T,: si todos los diagnésticos coincidian en una region se po-
dia definir una tnica zona de T, y n. para toda la nebulosa (Subfigura 2.3a), por el contrario
silos diagnoésticos de distintos iones se distribuian con diferentes valores se podia considerar
que la nebulosa estaba constituida de distintas zonas de 7, y n. (Subfigura 2.3b).

Para las nebulosas con una tinica zona se promediaron las n. de todos los diagnésticos
para obtener una n, promedio, de igual forma se hizo esto con la 7,; para las nebulosas con
dos zonas o tres zonas de densidad, cuando existia més de un diagnéstico de n. que la defi-
niera estos se promediaron, en caso contrario s6lo se tomg el valor del cociente que definia la
zona. Cuando fue posible, se busc6 utilizar las lineas nebulares de las CELs para calcular sus
abundancias ya que las lineas nebulares tienen una menor dependencia de la 7, que las lineas
aurorales. Se obtuvieron abundancias de iones como: N*, 01, O1t?, Ne™?, Art?, Art3, Art4, ST,
S+2, C1+2, Fe*, Fe+2 y K+3.

Las abundancias de las lineas de recombinacién se determinaron con la clase RecAtomy
su método getlonAbundance utilizando las intensidades y las condiciones fisicas determina-
das para las lineas. Si bien se pudieron calcular las abundancias de N 11 y O 11 con varias de
sus lineas, para el N 11 se adopt6 la abundancia determinada con el multiplete V3 mientras
que para el O 11 se adopto la del multiplete V1, primero al sumar las intensidades de sus lineas
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observadas y luego calculando las abundancias con la intensidades totales del multiplete, res-
pectivamente. Se obtuvieron abundancias iénicas de He1, He 11, C11, Oy N 11.

Un paso importante realizado después de determinar las abundancias de las lineas de re-
combinacion fue la correccion de las lineas aurorales de [N 11] y [O 111] por la contribucién de
recombinacion siguiendo la metodologia de Liu et al. (2000). La correccion de la linea auroral
del NT, [N 11] A\5755 A, se hizo para todas las nebulosas analizadas, para lo cual se utiliz6 la
Ecuacion (2.9) y la abundancia ya determinada de las lineas de recombinacién del multiplete
V3 de N 11; por otro lado, la correccion de la linea de [O 1] A4363 A del O*2 s6lo se aplicé en el
caso de Vy 1-2, que es la inica nebulosa que presenta emision de lineas de He 11, utilizando la
Ecuacion (2.10) yla estimacién de la abundancia del O 111 calculada con la relacién presentada
por Kingsburgh y Barlow (1994) (Ecuacién 2.11). Una vez determinados los valores de las con-
tribuciones de la recombinacion a las intensidades de las lineas aurorales, éstos se sustrajeron
de los valores de intensidades observadas para posteriormente recalcular las condiciones fi-
sicas y las abundancias i6nicas de las lineas prohibidas tal como se describi6 en los parrafos
anteriores; éstos fueron los valores finales tanto de condiciones fisicas y abundancias i6nicas
de las CELs.

Las abundancias totales de cada elemento, relativas a H (X/H), se calcularon a partir de
las abundancias de sus respectivos iones corregidas con un ICF para el elemento en cuestion,
presentado en la literatura. Las abundancias totales se transformaron a la escala logaritmica
12 + log(X/H) y con éstas también se calcularon las abundancias relativas al O, log(X/0).

Los distintos ICFs utilizados fueron: O/H (Delgado-Inglada et al. 2014), N/H, Ne/H, Ar/H,
S/H (Kingsburgh y Barlow 1994), CI/H (Liu et al. 2001), Fe/H (Rodriguez y Rubin 2005) y K/H
(Amayo et al. 2020). En algunas nebulosas, no se pudieron calcular abundancias de Fe/H ni
de K/H a pesar de tener determinadas las abundancia de sus iones; esto se debi6 a que estas
nebulosas planetarias estaban fuera del rango de validez de sus ICFs. Esto ocurri6 también
con los ICFs de Delgado-Inglada et al. (2014) para N/H, Ne/H, Ar/H, S/H y Cl/H.

Para el caso de la abundancia del He/H, ésta se calcul6 solamente utilizando la abundan-
cia i6nica de He™, a excepcion del caso de Vy 1-2, nebulosa en la cual se pudo determinar la
abundancia de He™ y por tanto, su abundancia total de He/H se calculé a partir de la suma de
las abundancias i6nicas de He* y He™. La contribucién de He® en las nebulosas de bajo grado
de ionizacién puede ser importante al momento de calcular la abundancia total de He/H, in-
cluso mayor a un 20 % (Delgado-Inglada et al. 2014). Si bien, en la literatura se han propuesto
distintos ICFs para considerar la presencia del He® (por ejemplo, los presentados por Peimbert
etal. 1992 y Zhang y Liu 2003, basados en las abundancias de ST y O"), hasta el momento no
existe un ICF completamente aceptado y su construccioén continda siendo objeto de debate
(Méndez-Delgado et al. 2020); adicionalmente, Delgado-Inglada et al. (2014) no recomiendan
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el uso de estos ICFs para el cdlculo de la abundancia del He/H debido a que la poblacién de
los niveles energéticos de los iones de He depende de la temperatura efectiva de la estrella
central mientras que los iones de elementos pesados también dependeran del parametro de
ionizacién, que indica el grado de ionizacion de la nebulosa. Por lo tanto, la abundancia de
He/H se determind s6lo a partir de la abundancia de He* /H™.

Los errores de las condiciones fisicas y abundancias se determinaron utilizando simulacio-
nes Monte Carlo, con 400 puntos aleatorios artificiales generados alrededor de la intensidad
observada de la linea siguiendo una distribucién normal®. Los valores finales de condiciones
fisicas y abundancias se obtuvieron con la mediana de la distribucién generada en cada ca-
S0y sus errores superior e inferior se determinaron con los cuantiles 84 y 16 de las mismas,

respectivamente.

3.4.3. Anchos FWHM, velocidades radiales y velocidades de expansion

El andlisis cinematico consisti6 en el calculo de las velocidades radiales (v,..4) y las velocidades
de expansion (v.,,) de las lineas de los espectros de las nebulosas planetarias de la muestra.

Tras identificar las lineas, sus v,,4 se determinaron utilizando el efecto Doppler (Ecuacién
2.28) con las longitudes de onda observadas y en reposo de cada linea; para el caso de las
lineas con perfiles con dos componentes la v,,4 de la linea se calculé como el promedio de
las velocidades de ambas componentes. A la v,.,; determinada para cada linea se le aplicé la
correccion heliocéntrica utilizando la tarea rvcorrect de 1RAF, que utiliza como pardmetros
para el célculo la fecha y hora de la observacion, las coordenadas ecuatoriales del objeto, las
coordenadas del observatorio y la v,.,4 observada. Finalmente, se obtuvo una velocidad radial
del objeto al promediar las v,.,; de todas las lineas observadas.

Las v.,), de las lineas se calcularon a partir de sus anchos FWHM para las lineas con perfi-
les de una tinica componente, corregidos por los efectos del ensanchamiento instrumental y
térmico (Ecuacion 2.30), y a partir de la diferencia entre las velocidades de las componentes
(Ecuacién 2.27) para las lineas con perfiles de dos componentes. Las lineas muy débiles, que
apenas sobresalieran del continuo, no se consideraron para este calculo. Para determinar la
Vezp de cada ion, se tomo el promedio de las v, de sus lineas observadas y tomando la des-
viacion estandar del promedio como su error. De esta manera, se obtuvieron las velocidades
de expansion para el conjunto de las distintas CELs y ORLs y utilizando sus respectivos po-
tenciales de ionizacion (/ P, por sus siglas en inglés) se construyeron los diagramas v, — I P.
En estos diagramas, que como se menciond en la Seccion 2.5 el potencial de ionizacion es

representativo de la distancia a la estrella central de la nebulosa, se puede analizar el compor-

6Este nimero de puntos aleatorios se utilizé para que el tiempo de computo de los cédlculos no fuera muy
largo (~ 2 horas). Se hizo un célculo con 1000 puntos aleatorios y los resultados no se vieron afectados.
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tamiento del campo de velocidades de la nebulosa y a la vez comparar las v.,, del conjunto
de las CELs y ORLs.

Por otra parte, en el caso de los objetos en los cuales se encontr6 una diferencia entre las
Uesp de las lineas aurorales y nebulares de las lineas de [S 11], [N 11], [O 111], [Ar 111] y [Ar 1v] se
construyeron diagramas en los que se compara la v.,, en funcion de la densidad critica (1)
de las transiciones a partir de las cuales se emiten estas lineas con el fin de encontrar una
correlacién entre estas diferencias de velocidad y la densidad critica.



Capitulo 4

Resultados

OMO resultado de las observaciones y el andlisis realizados siguiendo la me-
todologia general descrita en las secciones anteriores, se publicé el articu-
lo titulado Abundance discrepancy factors in high-density planetary nebulae
(Ruiz-Escobedo y Pena 2022) en la revista Monthly Notices of the Royal Astro-
nomical Society en marzo del 2022. En este articulo se enfatiz6 el andlisis de nebulosas pla-

netarias jovenes, compactas y densas del conjunto original de observaciones obtenido hasta
antes del 2020. Se trabaj6 tanto en el andlisis de condiciones fisicas y de abundancias, a partir
de las distintas CELs y ORLSs, como en el andlisis cinemaético de las nebulosas a partir de es-
tas lineas. Los objetos que se incluyeron en este articulo fueron los siguientes: Cn 3-1, Vy 2-2,
Hu2-1,Vy1-2 elC4997.

4.1. Articulo Abundance discrepancy factors in high-density

nebulae

A continuacion se reproduce el articulo publicado y en la siguiente Subseccion se incluyen
algunos detalles que no se consideraron dentro la publicacién final.
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ABSTRACT

From high-resolution spectra, chemical abundances from collisionally excited lines (CELs) and optical recombination lines
(ORLs) have been determined for planetary nebulae (PNe) Cn3-1, Vy2-2, Hu2-1, Vy 1-2 and IC 4997, which are young and
dense objects. The main aim of this work is to derive their O*?/H* abundance discrepancy factors (ADFs) between CELs and
ORLs. He, O, N, Ne, Ar, S, and Cl abundances were obtained and our values are in agreement with those previously reported. We
found that Cn 3-1, Hu2-1, and Vy 1-2 have O abundances typical of disc PNe, while Vy 2-2 and IC 4997 are low O abundance
objects (12 + log(O/H) ~ 8.2), which can be attributed to possible O depletion into dust grains. ADFs(O*?) of 4.307]-02,
1.85+1.05,5 .34’:}:%; and 4.871“2‘13‘1L were determined for Vy 2-2, Hu2-1, Vy 1-2, and IC 4997, respectively. The kinematics of
CELs and ORLs was analysed for each case to study the possibility that different coexisting plasmas in the nebula emit them.
Expansion velocities of [O111] and O1I are equal within uncertainties in three PNe, providing no evidence for these lines being
emitted in different zones. Exceptions are Hu 2-1 and Vy 2-2, where ORLs might be emitted in different zones than CELs. For
Vy 2-2 and IC 4997, we found that nebular and auroral lines of the same ion (ST, N*, Art2, Art3, 0*?) might present different
expansion velocities. Auroral lines show lower V,, which might indicate that they are emitted in a denser and inner zone than
the nebular ones.

Key words: ISM:abundances —ISM:kinematics and dynamics —planetary nebulae: individual: Cn 3-1, Vy 2-2, Hu 2-1, Vy 1-2,

1C 4997.

1 INTRODUCTION

Planetary nebulae (PNe) are constituted by shells of ionized gas
expanding around an evolved hot central star, which initially was a
low intermediate-mass star (1-8 M) and it is on the way to become
a white dwarf. The shell was part of the stellar atmosphere and
it was ejected in an advanced stage of evolution, during the AGB
phase. Presently, the central star has an effective temperature between
30000 K and 150 000 K and typical properties of the ionized shell are:
electron densities between 10° and 10° cm™3, electron temperatures
of about 10000 K, and expansion velocities Ve, ~20—30 km sl

The ionized shell possesses a stratified structure, with the more
ionized species nearer the central star. Usually, the structure shows
an expansion velocity gradient, with larger velocities towards the
external zones where the less ionized species are found (Hubble law
flow).

A large amount of heavy ions have been detected in the nebular
spectra through collisionally excited lines (CELs) of N*, OF, S*,
St2, 02, Net?, Art2, and even lines of O3, Art3, Art*, and
Ne™* can be detected for the cases of very high stellar effective
temperature. Optical recombination lines (ORLs) of HT, He*, and
He™*? are detected in the spectrum, and faint recombination lines of
heavy elements (C, O, N, Ne,...) have been detected also.

Physical conditions and ionic abundances relative to the Ht
abundance can be derived from CELs as well as from ORLs. It
has been found that the abundances of an ion determined from the

* E-mail: fdruiz@astro.unam.mx

two types of lines do not coincide; generally, the abundances from
recombination lines are larger than the ones derived from CELs,
giving origin to a discrepancy known as the abundance discrepancy
factor (ADF). Such a discrepancy has been object of numerous
studies trying to understand its origin and to determine the true
chemistry of the nebulae, which constitutes a fundamental parameter
to understand the evolution of low-intermediate mass stars. Such
ADFs are found in H 11 regions as well, with values usually between
1.5and 3, seee.g. Liu (2012) and Esteban et al. (2014) and references
therein, but in PNe, it has a significant tail extending towards much
larger values.

Several solutions have been proposed to explain the ADF problem
(see Espiritu & Peimbert 2021, for a complete list). The two most
important solutions have been extensively analysed. The first one
is the presence of large temperature fluctuations in a chemically
homogeneous plasma (Peimbert et al. 2014, and references therein);
the fluctuations are larger than those predicted by photoionized
models, and they have been used mainly to analyse ADFs in HII
regions through the parameter ¢*> that represents the size of the
fluctuations (Esteban et al. 2014). The second solution corresponds
to bi-abundance models where small H-deficient inclusions would be
mixed with the H-rich hot plasma (Liu et al. 2000); these inclusions
would be cold (7. about 1000 K) and heavy-element recombination
lines would originate predominantly in this plasma.

According to Peimbert et al. (2014), who analysed more than 20
PNe, ADF values as large as 9 can be explained by the presence
of thermal inhomogeneities in a chemically homogeneous plasma
without requiring the presence of the small inclusions proposed
by Liu et al. (2000). However, in Peimbert et al. (2014) work,
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Table 1. Characteristics of analysed PNe.
Object Name log(F(HB))*  Distance”  Size Morph.© Viad ADF*(0*?) Star? Comments

(erg cm~2s7 1) (kpc) (arcsec) (kms™) WO05 References
PN G038.2+12.0 Cn3-1 —10.94 4.68 4.8 Ectxh —11.8 - O(H)7Ib IRAS18152+4-1007
” 7.68 Gaia DR3
PN G045.4-02.7¢ Vy2-2 —11.56 3.51 3.1x2.6 P —71.2 11.8 Ble] Lamers et al. (1998)
PN G051.44-09.6 Hu2-1 —10.80 4.18 2.6 Bc ber(o) +17.0 4.0 WNb+?
” 0.27 Hipparcos distance
PN G053.3424.0/ Vy1-2 —11.53 8.13 4.6 B fastOut 6.17 [WR]/wels
PN G058.3-10.9 1C 4997 - 4.24 7.2 Be t? +07.2 - wels

“Spectroscopy analysed by Wesson, Liu & Barlow (2005) (WO05).

“Morphology mostly from Sahai, Morris & Villar (2011).

4Star classification from Weidmann et al. (2020). For Vy 1-2, it is from Lamers et al. (1998).
“Wide H « line due to Raman Effect, reported by Arrieta & Torres-Peimbert (2003).

TA deep study of this nebula can be found in Akras et al. (2015).

the possibility of different plasmas of slightly different chem-
istry and physical conditions, coexisting in the nebulae, cannot
be discarded. This possibility can be studied through kinematic
analysis and it is the one that can be explored in this work where
we analyse the chemistry and the kinematics in a sample of
nebulae.

Since some years ago, our group has started the analysis of several
PNe to determine the physical conditions and chemistry in the ionized
gas by using CELs and ORLs by means of spectrophotometric data
of high- and low-spectral resolution. In our previous work (Pefia
et al. 2017) and in works by other authors, evidence of different
plasmas, with different chemistry and spatial location, existing in
some nebulae, has been reported: one plasma is more widespread,
it has low metallicity and high electron temperature, and it emits
mainly the CELs; the other has larger heavy-element abundances
and lower electron temperature, it is more concentrated towards the
inner nebular zone, and produces mainly the ORLs (see e.g. Richer
et al. 2013; Garcia-Rojas et al. 2016).

InPefiaetal. (2017), we analysed the kinematic of CELs and ORLs
for a sample of 14 Galactic PNe with [WC] central star and ADFs
<5, finding that in several of them there is evidence of the existence
of two different plasmas with different characteristics producing the
CELs and ORLs, as mentioned above.

Our goal in this and upcoming articles is to enlarge that work and
to determine the ADFs for O*2 of samples of PNe with different
properties (central star types, low and high densities, different
electron temperatures, different chemistry) to verify the validity
of the hypothesis of two coexistent plasmas in PNe as a possible
origin of the ADF, and to search for possible correlations of ADFs
with some nebular characteristics. To do so, we analyse deep high-
resolution spectra to determine physical conditions, abundances,
and expansion velocities of CELs and ORLs, aiming to find if
the emission of these lines arises from different regions within the
nebulae.

In this work, we present the analysis carried out for five young,
very high-density nebulae, three of which have been reported in the
literature to show ADFs larger than 4. The objects under study are
Cn3-1 (PN G038.2+12.0), Vy2-2 (PN G045.4-02.7), Hu2-1 (PN
G051.9-03.8), Vy 1-2 (PN G053.3+24.0), and IC 4997 (PN G058.3-
10.9), whose main characteristics are presented in Table 1. Although
some of these objects have been analysed previously by other authors,
it is important to re-determine the physical conditions, the chemistry,
and the ADFs provided by CELs and ORLs in them in a homogeneous
manner by using the same procedures to analyse our data with up-to-

date atomic parameters and to determine the uncertainties involved.
In addition, we analyse the kinematic behaviour of CELs and ORLs
that has not been done previously for these objects.

This paper is organized as follows. In Section 2, the PN charac-
teristics, observations, and data reduction procedures are given. In
Section 3, the physical parameters derived from CELs and ORLs for
each object are presented. In Section 4, ionic abundances from CELs
are calculated, while ionic abundances from ORLs are computed in
Section 5. Total abundances are presented in Section 6. The nebular
expansion velocities, derived for the different ions from their CELs
and ORLs, are discussed in Section 7. The results for individual
nebulae can be found in Section 8. Our discussion and conclusions
are presented in Section 9.

2 OBSERVATIONS AND DATA REDUCTION

To derive the chemical abundances from ORLs, high-resolution spec-
tra (82 better than 0.5 A/pix) are required because these lines appear
generally blended with other ORLs or stellar lines. Therefore, for
data acquisition, we used the highest spectral resolution instrument
available.

Some of the objects presented here have been observed by us since
2001, with the Echelle REOSC spectrograph attached to the 2.1-m
telescope of the Observatorio Astronémico Nacional, at San Pedro
Martir, B.C., México, OAN-SPM. Most recent observations were
carried out during 2018 September and 2019 June and August, with
the same instrument, covering the wavelength range from about 3600
A to 7000 A. In all cases, the slit was located through the centre of
the nebula crossing the central star position and oriented E-W (P.A.
90°). The slit length was always 13.3 arcsec in the plane of the sky.
The slit widths used were 100 w (1.3 arcsec) and 150 p (2 arcsec),
which provided spectral resolutions R = 1/ of 20 000 and 18 000,
respectively, at 5000 A. Long and short exposure times were used
in order to detect the weak lines (in particular, the heavy-element
recombination lines) with good signal to noise and to not saturate
the intense lines (exposure times of 1800 s, 900 s, 600 s, or less were
employed).

Wavelength calibration was performed with a Th-Ar lamp obtained
after each scientific observation. Standard stars from the list by
Hamuy et al. (1992) were observed each night for flux calibration.
The slit width for standard stars was of 300 u (about 4 arcsec), in
order to include all the stellar flux in the slit.

The log of observations is presented in Table 2. Observations
obtained since 2001 are included.

MNRAS 510, 5984-6000 (2022)

220z KeIN 60 U0 15916 Aq 11, 200S9/7865//0 1 G/0101HE/SEIUW/WOS" dNO DIWSPEOE//:SARY WO} POPEOJUMOQ



5986  F. Ruiz-Escobedo and M. Peria

Table 2. Log of observations.

Object Name Obs. date Exp. time Slit size
(s) (arcsec)
PN G038.2+12.0 Cn3-1  15/08/2019 3 x 1800, 900 2
PN G045.4-02.7 Vy2-2  30/06/2019 3 x 1800 2
PN G051.4+09.6 Hu2-1  13/08/2019 2 x 1800, 600 2
PN G053.3+24.0 Vyl1-2  21/09/2018 2 x 1800 1.3
PN G058.3-10.9 I1C4997  25/08/2001 900, 60 4

2.1 Data reduction

Spectroscopic data were reduced following the IRAF! standard rou-
tines: set of BIAS obtained each night was combined in a MASTER-
BIAS for BIAS subtraction. No flat-field calibration was carried
out. Spectra of the same object, obtained during a night, with the
same exposure time, were combined in one to improve the signal
to noise. One-dimensional spectra were extracted from the two-
dimensional Echelle orders; they were wavelength calibrated with
the Th-Ar lamp obtained after each observation and corrected by
effects of atmospheric extinction, using the curve for OAN-SPM sky
given by Schuster & Parrao (2001). Finally, the flux calibration was
carried out by using the standard stars spectra.

Spectra in the zone around 14650 are presented in Fig. 1 showing
the quality of our data and the adequate spectral resolution to analyse
the lines in this zone, which is very important to separate the O Il and
N1 ORLs.

Fluxes were measured for all the available lines (which amount
to more than 100 in each case), by using IRAF’s splot task. Their
“full width at half-maximum’ (FWHM) was determined by applying
a Gaussian fit in each case. If a line was double (two peaks), each
component was measured and a Gaussian fit was applied to each one.
Such lines are marked with an asterisk in the intensity tables. FWHMs
were corrected by effects of instrumental width (derived from the line
widths of comparison lamps) and thermal broadening (by adopting an
electron temperature according to each case) by assuming they add in
quadrature. Turbulent velocities were not considered (see Section 7).

Line flux errors were calculated by using the Tresse et al. (1999)
expression shown here:

/ EwW
OfF = UCD ZNpix + ?, (1)

where D is the spectral dispersion in A/pix, o, is the mean standard
deviation per pixel of the continuum measured on each side of the
line, and Ny, is the number of pixels covered by the line. For the
upcoming calculations, we adopted 2oy values as more adequate to
represent the true line errors.

For each observed object, the logarithmic reddening correc-
tion, c(H B), was derived by using Cardelli, Clayton & Mathis
(1989) reddening law, assuming a ratio of total to selective ex-
tinction Ry = 3.1 and by using the different theoretical ratios
Ha/HB, Hy/HpB, H5/Hp and He /HB given by Storey & Hummer
(1995) for the temperatures and densities presented for each object in
Table 3. H « line was saturated in the spectra of Hu 2-1 and IC 4997,
even in their low exposure times spectra; therefore, the Ho/Hp ratio
was not used.

'IRAF s distributed by the National Optical Astronomy Observatories, which
is operated the Association of Universities for Research in Astronomy, Inc.,
under contract to the National Science Foundation.
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The observed and de-reddened fluxes and the corrected line widths
for each object are presented in individual tables. Such tables can
be found in the online version only. An example of such tables
is presented in Table 4 for Cn3-1, where the emitting ion, the
wavelength at rest, the observed central wavelength, the observed and
de-reddened fluxes, relative to Hp, and their uncertainties obtained
by propagating the errors associated to the line fluxes through the
normalization to HB and the de-reddening correction are presented
together with the line widths (FWHM) and the expansion velocities
derived from the line widths. The individual tables of all PNe are
available as online supplementary data.

3 PHYSICAL PARAMETERS OF NEBULAE

From the nebular lines, in particular, from those CELs, physical
conditions, such as electron densities and temperatures,
can be derived from some diagnostic line ratios. Densities
can be determined from the [S1] AX6731/6716, [OI11]
AX3729/3726, [Clur] AAS5538/5518, [Femr] Ax4701/4659, and
[Ar1v] AA4711/4740 intensity ratios. Electron temperatures
can be obtained from the [NII] AA(6548+4-6584)/5755, [O1]
AL(5007+4959)/4363, [Ar1V] AA(71704+7263)/(4711+4740), [S1]
AL(6716+6731)/(4068+4076), and [O1] AAT7325/3727 intensity
ratios.

From the available diagnostic line ratios, all densities and temper-
atures were calculated with the code PYNEB (Luridiana, Morisset &
Shaw 2015), using the atomic data presented in the Appendix A, Ta-
ble Al. PYNEB routine getCrossTemden was used to determine simul-
taneously the temperature and density from the [N 11], [O 11], [S 11],
and other diagnostic lines by building diagnostic diagrams. The un-
certainties in the physical conditions and abundances were estimated
using Monte Carlo simulations, with 400 random points following a
normal distribution around the observed intensity of the lines.

3.1 Diagnostics diagrams

In Fig. 2, diagnostic diagrams for the analysed objects are presented.
These diagrams show the behaviour of diagnostic line ratios with the
electron density and temperature. Each line ratio is represented by a
broken or dotted line inside a colour band, which shows the 1o rms
error. Usually, the electron densities and temperatures are obtained
from the zone where density and temperature diagnostics intersect.
The derived values for our objects are listed in Table 5. These tem-
peratures and densities will be used to determine ionic abundances.

In order to derive correct temperatures, intensities of the auroral
lines [N11] A5755 and [O111] 14363 were corrected by effects of
recombination using Liu et al. (2000) relations:

2

R(AS755) _ 5 g0 N©° )

I(HB) HF
where t = T.([N1])/10*K, and T{—T is the abundance determined
from recombination lines.

For [O111]14363, the expression used is:

Ir(14363)
I(Hp)

where t = T.([011])/10* K, and ?{—Jr is the abundance determined
from recombination lines. This correction was applied only to Vy 1-
2, which is the only highly ionized object of the sample. As the
observed lines of O1II are emitted by Bowen resonance and not by
pure recombination (Grandi 1976; Garcia-Rojas et al. 2013), we

+3
=12.41" x O—, 3)
H+
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Figure 1. Section of the calibrated spectra of the sample around 4650 A. Important recombination lines of heavy elements are highlighted. An asterisk in the
line identification indicates that the line is emitted by the central star and not by the nebula.

Table 3. Logarithmic reddening correction and assumed temperatures and
densities for the theoretical Balmer ratios used in the calculation.

Object c(Hp) Te log(n,) H/HB (avg)
(10* K) (cm™3)

Cn3-1 0.65 £ 0.07 0.75 4 He, Hy, HS, He

Vy2-2 0.66 £ 0.01 1.00 4 Ho

Hu2-1 0.45 £ 0.05 1.00 4 Hy, HS

Vy 1-2 0.31 £ 0.06 1.00 4 He, Hy, HS

1C 4997 0.32 £ 0.01 1.50 6 Hy

could estimate ?{—f using the next relation, given by Kingsburgh &

Barlow (1994):

O+3 He (o}a O+2
— = — =1 x| —4+—. )
i = () -1 (4 )

In this case, we used the O and O1? abundances determined from
CELSs because we were not able to determine the abundance of O
from recombination lines.

For Vy1-2, we determined that the recombination contribution
to auroral line [O11] 14363 intensity is of ~1 percent. We also
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Table 4. Example: Cn3-1: observed (F;) and de-reddened (I,) fluxes normalized to HB = 100, their absolute errors, line widths
FWHM, and expansion velocities. Tables for all objects are available as online material.

Ton 20 Xobs Fy/FHB)  8F)  L/IHP) 8(1) Vrad hel FWHM Vexp
(&) &) (kms™) (&) (kms™h)
He1 3634.25 3634.84 0.16 0.02 0.26 0.03 30.14 0.32 13.39
H29 3663.40 3663.98 0.15 0.02 0.24 0.04 29.18 0.54 22.18
H28 3664.68 3665.21 0.19 0.02 0.31 0.03 24.99 0.39 15.81
H27 3666.10 3666.65 0.23 0.02 0.38 0.03 26.78 0.31 12.50
H26 3667.68 3668.21 0.22 0.02 0.36 0.04 24.96 0.40 16.37
H25 3669.46 3669.97 0.28 0.02 0.46 0.04 23.71 0.48 19.77
H24 3671.48 3672.04 0.29 0.02 0.48 0.03 27.36 0.59 24.13
H23 3673.76 3674.28 0.43 0.01 0.69 0.04 24.31 0.49 19.94
H22 3676.36 3676.93 0.40 0.02 0.65 0.04 27.88 0.43 17.54
H21 3679.36 3679.88 0.40 0.02 0.66 0.04 24.17 0.47 19.33
H20 3682.81 3683.38 0.62 0.02 1.00 0.05 28.04 0.52 21.18
H19 3686.83 3687.42 0.58 0.03 0.94 0.06 29.53 0.50 20.38
H18 3691.56 3692.15 0.74 0.03 1.19 0.07 29.72 0.55 22.32
H17 3697.15 3697.76 0.85 0.02 1.38 0.07 31.27 0.54 21.90
Hl16 3703.86 3704.42 0.81 0.02 1.32 0.07 27.37 0.46 18.46
Hel 3705.04 3705.57 0.16 0.02 0.25 0.04 24.28 0.47 18.88
HI15 3711.97 3712.53 1.18 0.02 1.91 0.09 27.19 0.46 18.57
H14 3721.83 3722.45 1.66 0.03 2.69 0.13 31.83 0.50 20.23
[O11] 3726.03 3726.58 66.26 0.12 107.29 4.78 26.38 0.41 16.62
[O11] 3728.82 3729.33 30.44 0.08 49.28 2.20 23.04 0.39 15.81

found the same percentage using the recent relation proposed by
Gomez-Llanos et al. (2020) for this correction. The T, determined
using the uncorrected auroral line intensity is about ~200 K higher
than that determined using the corrected line intensity, which lies
within the error bars. Therefore, the correction does not produce a
significant effect in abundances determinations. In addition, Garcfia-
Rojas et al. (2012) were able to determine O abundance directly
from ORLs for the highly ionized PNe of their sample; they found
that the recombination contribution is about ~3 percent and the
correction was negligible in the temperature determinations.

3.2 Physical parameters from ORLs

In this section, the techniques used to derive electron densities and
temperatures from recombination lines are described. Temperature
can be derived from the He I lines, from the O1I lines, and from the
Balmer Jump as explained in the following.

3.2.1 Temperatures from the Balmer Jump

Temperature from the Balmer jump, 7. (BJ), was determined only for
Cn3-1, Hu2-1, and IC4997. We followed the procedure given by
Liu et al. (2001) for T.(BJ) determination:

BJ \ ¥
T.(B]) = 368 x (1 +0.259y" + 3.409 y** K, (5
(B)) x (1 + y'+ y )<I(H11)) )

where y* and y** are the ionic abundances He*/H* and He*?/H*,
respectively, BJ = [.(3643) — 1.(3681) is the subtraction of intensi-
ties of the continuum at those wavelengths, and I(H11) is the intensity
of H1 A3770.

3.2.2 Temperatures from He I lines

Helium electronic temperatures, 7.(Hel), can be derived using
Zhang et al. (2005) methodology and the theoretical emissivities
for Hel lines by Benjamin, Skillman & Smits (1999). We were
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able to determine temperatures from the line ratios AA7281/6678,
AAT281/5875, Ar6678/5875, Ar6678/4471 and AA5875/4471 by
assuming a density of 10* cm™3, which agrees with the values derived
from recombination lines (see Table 6).

Zhang et al. (2005) and Otsuka et al. (2010) suggested that the most
accurate line ratio to determine 7.(HeI) is AA7281/6678, because
these lines are among the most intense He I lines in the optical range,
their ratio is more sensitive to temperature but less sensitive to density
than other He I lines ratios, their recombination coefficients are more
reliable than those for He1 14471 and 15876, and their ratio is less
affected by the effect of the interstellar extinction because of their
close wavelengths.

Unfortunately, we could measure only the intensity of He1 17281
in two objects of our sample. In those objects where this line could
not be measured, we adopted as T.(HeI) the temperature derived
from the line ratio AL6678/5875. We made this assumption because
the determined T.(Hel) from AA7281/6678 and AA6678/5875 are
very close, within the uncertainties, for Vy2-2 and 1C4997; this
result was also found by Otsuka et al. (2010) for the halo PN
BoBn 1.

3.2.3 Temperatures and densities from O 1

It is known that the emissivities of recombination lines have a
weak dependence on electronic temperature (Iorps ~ T 1); none the
less, some lines of O1I emitted from states with different orbital
angular momenta show some dependence on electronic temperature;
thus, they can be used to estimate the temperature in the zone
where O1I lines are being emitted. This methodology, first used by
Wesson, Liu & Barlow (2003) and then supported by some other
authors (Tsamis et al. 2004; Wesson et al. 2005; Fang & Liu 2013;
McNabb et al. 2013), uses the intensity ratio AA4649/4089, lines
emitted in different transitions, as temperature indicator. The results
presented by these works show that 7. (O 1I1) are very low compared
to 7. from CELs and follow a tendency of temperature values
T.([Om1]) > T.(BJ) > T.(He1) > 7T.(O1). The main disadvantage

220z KeIN 60 U0 15916 Aq 11, 200S9/7865//0 1 G/0101HE/SEIUW/WOS" dNO DIWSPEOE//:SARY WO} POPEOJUMOQ



IC 4997

High-density PNe 5989
Vy2-2
15000 : ~
: A i
....................................... O \
130004 TR L |
= L2 —
L) == X
_ 110001 ) = =
= ! 2 % 5
90004 i, [
7000
5000 T T T — .
1 2 3 4 5 6 7
log(ne) (cm=3)
Vy1l-2
12000 y
11000 1
10000 1. ZZ25 5T O e
<
= 90001
'_
8000
7000 .
\\
\
6000 : : \
1 2 3 4 5 6
log(ne) (cm~3)

Cn 3-1
9000
8000
__ 7000 1
X
F 6000
5000 A
4000
1
Hu 2-1
16000
14000
_ 12000
X
Lo
10000
8000 1
6000
1
log(ne) (cm=3)
3.2 led
2.81
2.41
<
% 2.0
—
X 1.6
()
[

1.2
0.8

0.4
1 2 3

4 5 6 7

log(ne) (cm™3)

Figure 2. Diagnostic diagrams for density and temperature, derived with PYNEB, for the different objects. Sensitive CELSs line ratios are indicated. Coloured
shadowed bands represent the 1-sigma rms error of each diagnostic. [Ar1v]b represents the line ratio AA7170/4740.

of this method is that O11 A4089 line is very faint and is difficult
to measure. In this work, this O11 line could be detected only in the
spectra of Hu 2-1 and IC 4997 therefore, only for these two objects,
T.(O11) could be determined using this method.

Another way to estimate 7.(O11) is by using the relationship
proposed by Peimbert et al. (2014). This method is based on the
rate of line intensities from both CELs and ORLs of O*? and relates
their intensities with the electron temperature.

T, —0.40 29, 170K
Do exp( — ), (6)
10, 000 K T,

VD = L772><10*5(
I(F1)

where I(V1) is the intensity of all the lines of the V1 multi-
plet of O and I(F1) is the sum of the intensities of [O1i]

A5007 and A4959. V1 multiplet is constituted by the lines AA4638,
4642, 4649, 4651, 4661, 4673, 4676, and 4696, and in local
thermodynamical equilibrium (LTE), the intensity of 14649 rep-
resents the 39.7 percent of the total multiplet intensity (Peimbert
et al. 2014).

On the other side, the relative population of the ground-term fine-
structure levels of some recombining ions, such as O1l and NI,
varies with the electron density. From the intensity ratio of two
ORLs emitted in the same multiplet but from different parent levels,
one can determine the electronic density (Fang & Liu 2013). These
authors show that line ratios O 11 AA4649/4661 and N I1 AL5679/5666
are useful for the electronic density calculation. In our work, we were
able to determine the densities from O 11 AA4649/4661 for Vy 2-2,
Vy 1-2, Hu2-1, and IC 4997.
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Table 5. Electron densities and temperatures® from collisionally excited lines.

Line ratio Cn3-1 Vy2-2 Hu2-1 Vy1-2 1C 4997

ne [S11] 6731/6716 510017 %00 6200000 - 46001530 -

ne [O11] 3729/3726 79003 %00 - - 5100757 -

ne [Cl ] 5538/5518 56007 g 5820072550 1320013700 9300550 3170077} 30
ne [Fe 1] 4701/4659 105007 %50° - 3230033900 - 2320030300
ne [Ar1v] 4740/4711 - - 48700755000 480071500 -
Adopted 660077400 1) 620017900 1) 1320015500 540017200 1) 3170073} 000

2)58200705500 204710077700 2) 1.817599 x 10

Te [N 1] (6584+6548)/5755 7800 = 200 - 102007 1400 9300" 1% 1620013 40
T, [O111] (5007+4959)/4363 8100 = 200 12800 = 600 9000 % 300¢ 9700 + 200 -

Te [Ar ] 7136/5192 - 8800 + 200 - - -
Adopted 7900 = 200 1) 8800 + 200 93007 "0 9500 + 500 1620073 400

2) 12800 = 600

2Electron densities in particles cm ™, temperatures in K.
b, from [O 11] A14959/4363.
€15007 line is saturated, T, was determined from AA4959/4363.

Table 6. Electron densities (in cm ™) and temperatures (in K) derived from recombination lines.

Cn3-1 Vy2-2 Hu?2-1 Vy1-2 1C 4997
ne(O 1) 4649/4661 - 19900 4300 31600 =+ 18000 7900 + 4300 5000 + 2500
Te(BJ) 7600 + 200 - 7700 + 400 - 11300 + 700
T.(He1) 7281/6678 - 8300 + 300 - - 8900 4
Te(He1) 7281/5875 - 8600 + 400 - - 8000 g5
Te(He1) 6678/5875 - 7600 + 500 6900 + 1500 8800 + 3200 10500 £ 1100
Te(HeT) 6678/4471 - 5900 + 400 5800 + 300 7300 + 3000 3900759
Te(HeT) 5875/4471 3100 + 400 4300 + 700 2500 + 300 3900 + 1900 42007 1400
Te(He 1) Adopted® 7600 + 200 8300 + 300 6600 + 1300 8800 + 3200 8900 g
Te(O1) (P14) - 8000 + 300 7900 + 100 6400 + 100 7100 + 100
Te(O11) 4649/4089 - - 2900 - 2700
Te(O11) Adopted® 7600 + 200 8000 + 300 7900 + 100 6400 + 100 7100 + 100

@Adopted for the determination of He™ abundances.

b Adopted for the determination of O*2, N*2, and C* abundances.

*Represents a very uncertain result.

All the results obtained from the methods described above are
listed in Table 6.

4 TONIC ABUNDANCES FROM CELS

Tonic abundances for O*, 02, N+, Ne*?, Ne*?, S+, S*2, CI*2, Art?,
Ar3, Art* Fe*, Fe*?, and others were determined from CELSs using
the task get.lonAbundance from PYNEB. For this we used the de-
reddened intensities of the lines listed in Table 7 as measured for
each nebula and the adopted physical conditions for each nebular
zone as presented in Table 8. The results for all the objects are given
in Table 9. In the following, the adopted zones for each case are
presented.

4.1 Cn3-1

For this object, we assumed a single zone of temperature and density
for all the ionic species. The adopted temperature is the mean value of
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the temperatures derived from [N 11] and [O 111] line ratios, which are
equal within uncertainties. The density was determined as the mean
value of the computed densities from [S11], [O11], and [Cl1i1] line
ratios. The density from [Fe 111], which is higher, was not considered
as the [Fe1] lines are very faint and the derived density has large
uncertainty (see the 1o error band in Fig. 2). Thus, Cn 3-1 is assumed
to be a nebula with a single zone of temperature and density with
values T, ~ 7900 K and n, ~ 6600 cm—>.

4.2 Vy2-2

At least two density zones were found in this object: a low-density
zone given by the [S 11] diagnostic with a value of n. ~ 6200 cm™3,
and a high-density zone given by the [CliI] diagnostic with a
value n. ~ 58200 cm™>, almost 10 times larger than that of the
low-density zone. Most probably, there is a gradient of density
increasing inwards in this object. For the single ionized spices,
the density from [S 1] ratio was used, while for the twice or more
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Table 9. Ionic and total abundances from CELs. He/H total abundances from ORLSs are also presented.

High-density PNe

Ion Cn3-1 Vy2-2 Hu?2-1 Vy1-2 1C4997
O™ (x 1079) 37101447 1.397033 5707880 L57104] 0.727) %
0F2(x 1074 0.22 % 0.02 122931 2.12+25 5.65042 1.72+1%
ICF(O) 1.00 1.00 1.00 1.17 £ 0.02 1.00
N*(x 107%) 6.2470% 0.55 + 0.05 1.86+5:38 0.66+017 0.17+0:12
ICF(N) 1.06 £ 0.01 10.28737¢ 3.9910:72 44451193 2437183
Net2(x 1075) 0.03 £ 0.01 334101 2.541333 9.8472 73 3781393
Ne*?(x 107%) - - - 3824388 .
ICF(Ne) 17451370 111 £0.04 1.33 £0.07 1.20 £ 0.02 1.04 £ 0.01
2 —6 +0.22 +1.97 +0.33
Art2(x 107) - 2737922 1107491 - 0471033
Art3(x 1077) - 0.1675:9 0.19792 14797522 191723
Art4(x 1078) - - - 1.341040 -
ICF(Ar) - 111 £0.04 1.33 £ 0.08 1.02 £ 0.01 1.04 £ 0.01
S*(x 1077 17.0675°%9 0.51%008 1587092 3.971230 1.81723%
ST2(x 1079 4.12+042 12761138 1747220 3.85T03) 117798}
ICE(S) 1.00 £ 0.01 1.56 £0.14 1.20 £ 0.05 247700 2.04 £0.16
CI*2(x 107%) 9.03%):38 6.17739 3781353 9.407328 1097581
ICF(CI) 1.41 £0.08 1.57 £0.14 1.31 £0.05 2.73£0.19 237 £0.10
Fet(x 1077) - 3.65T044 - - -
Fet?(x 1077) 3.84 £0.48 7.40 £0.88 1.85722 - 0487017
ICF(Fe) - 0.31 £ 0.06 0.59 £ 0.05 - -
K3 (x 107%) - - - 16.53174¢ 1167977
ICE(K) - - - 1.53 £0.02 -
Total abundances in a 12+log(X/H) scale
He/H 10.73 £ 0.02 11.06 £ 0.01 11.03 £ 0.02 11.07 £ 0.03 11.16 £ 0.01
0.12 0.12 0.38 0.10 0.34
O/H 8.6070 08 8.147 03 8.467030 8.8470 00 8.25703¢
+0.13 +0.22 0.10 +0.20
N/H 7.82 + 0.05 774700 787501 8.46701 7.63707
0.11 0.38 0.11 0.26
Ne/H 6.79 £+ 0.16 7.58%008 7.524 0% 8.0770 10 7.60%)5
Ar/H - 6.48 £ 0.03 6.18+0:3¢ 6.2240:18 5.8410.26
0.07 0.36 0.12 0.23
S/H 6.777 0 0: 7.31 +0.05 6.371)7% 7024016 6.441)32
CVH 5117008 49704 47017037 541£0.11 4411033
0.08 0.35
Fe/H - 6.351008 5.637010 - -
0.16
K/H - - - 4.45%05% -
NIO 078t 04t —os0 S S
Ne/O —1.827519 —0.56 £ 0.02 —0.92 £0.03 —0.76 £ 0.03 —0.6670:08
Ar/O - — 1657098 —2.26754) —2.62 +0.03 —2.427597
0.04 0.07 0.04 0.06
S/0 —-1.82%)0¢ -0.8570% —2.08% 0 —1.8275 05 —1.81 £0.52
0.11 0.07 0.25
Cl/o —3.49 £0.04 —3.16%0g -3.75%0 —3.44 £0.09 —3.84703
Fe/O - —1.807597 —2.81 £0.05 - -
K/O - - - —4.39700° -

ionized spices, the density from [Cl1I] ratio was used. Regarding
the electron temperature, the [N 1] AA(6548+6584)/5755 line ratio
cannot be used as temperature diagnostics due to the nebular lines
are highly affected by the inner high density; therefore, these lines
are undergoing collisional de-excitation. Thus, the [N1I] ratio is
more indicative of density, showing a value of about 10° cm™3
(see Fig. 2). The same occurs with the temperature-sensitive [Ar V]
AAT170/4740, which in this case is indicating a density of about
10% cm~3 for the highest ionized zone. Then, the only available
temperature diagnostics are the [O111] and [Ar1i] line ratios pro-

viding temperatures of about 12 800 K and 8800 K, respectively. We
decided to adopt the temperature given by [Ar 111] for the low-ionized
species and T.([O111]) for the high-ionized species, as indicated in
Table 8.

4.3 Hu2-1

Densities were derived from [Cl1i], [Feli], and [Ar1v] diagnos-
tics, with values of 13200 cm™3, 32300 cm ™3, and 48 700 cm 3,
respectively. The [O11] and [S 11] density diagnostic ratios could not
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be calculated with PYNEB routines due to apparent problems with
atomic parameters. As it is shown in Fig. 2, the [S1I] line ratio
is useless for density determination. On the other hand, the [O11]
density, previously determined by Wesson et al. (2005) and Delgado-
Inglada et al. (2015), with a value of ~7000 cm~ can be adopted.
Thus, Hu 2-1 is a nebula with increasing density inwards.

For the single- and double-ionized species, we adopted the density
given by the [Cl111] and for the triple-ionized species, we adopted the
mean value of [Fe 111] and [Ar 1v] densities, 47 100 cm—>. An electron
temperature of 10200 K was determined from [N 1] lines and a value
of 9000 K from the [O 1] lines in the zone were both diagnostics
cross with [Ar Iv] density diagnostic. Therefore, we assumed a single
temperature for the whole nebula of 9300 K, given by the mean value
of [N 11] and [O 111] temperatures.

4.4 Vy12

In this case, we adopted a single zone of density and temperature for
all species. Density is given by the mean value of [S11], [O11], and
[Ar1v] diagnostics and leads to a value of 5400 cm™3. The slightly
larger density provided by the [Cl 1] lines was not considered due
to the large uncertainty this value presents (see the wide 1o pink
error band in Fig. 2). The temperature was determined as the mean
value of [N 11] and [O 111] diagnostics, which are very similar, leading
a value of 9500 K.

4.5 1C4997

This is a very complex object. Hyung, Aller & Feibelman (1994),
by analysing optical and ultraviolet spectra, concluded that this PN
contains at least two important density zones: an outer zone with
ne ~ 10* cm™ and an inner one with n, ~ 10° — 107 cm™3. One
important detail about IC4997 is the low [O111] A14959/4363 line
ratio, which shows a present value of ~2.05. This ratio has been
decreasing with time (Arkhipova et al. 2017). This low value is
caused by the high intensity of the auroral line 14363, augmented
due to the large nebular density (Menzel, Aller & Hebb 1941), and
the low intensity of the nebular lines, which, as a consequence of the
density larger than the critical value for these lines, are undergoing
collisional de-excitation. Therefore, it is more appropriate to use the
ratio of the nebular-to-auroral line as a density diagnostic instead of
a temperature one (e.g. Kingsburgh & Barlow 1994; Wesson et al.
2005). Thus, this ratio leads to a value of 7, ~ 1.81 x 10° cm™3.

The diagnostic diagram for this object (Fig. 2) is very complex.
Our interpretation is that there are, at least, two very different
density zones: one given by [Cl11] and [Fe 111] line ratios, of about
31700 cm™3, and a second one given by [O 111] and [Ar 111] line ratios,
which is larger than about 1.81 x 10% cm~3. The [Ar V] temperature
diagnostic line ratio, density-sensitive for this case, also indicates
such a high density. It was also possible to estimate the density given
by [S 1] lines, but this diagnostic is in the limit of its validity range
and the interpretation is inconclusive; therefore, it is not presented in
the diagram.

The [N 11] diagnostic ratio is the only one useful to estimate the
electron temperature. The intersection between this ratio and the
[Cl 1] density diagnostics resultsina 7. = 16200 K and n, = 31700
cm™3. We adopted only the density value of [Cl 1] because of the
high dispersion of [Fe 111] density. When we assumed this 7. for the
inner zones, we found n,([O11]) = 1.81 x 10° cm™. To determine
ionic abundances, we decided to adopt a single-temperature zone and
two different density zones, given by [Cl11I] and [O 111] ratios; they
are shown in Table 8.
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Table 7. Collisionally excitation lines used for ionic abundances
determinations.

xH Line

N+t [N1I] 116548,6584
ot [0 1] AA3727,3729
ot? [O111] AA4959,5007
Net2 [Ne 1] AA3868,3967
Net3 [Ne1v] 14724

St [S1] AA6716,6731
St2 [S1m] 16712

crt? [Cl] AA5517,5537
Art? [Ar] AA5192,7136
Art3 [Ar1v] AA4711,4740
Art? [Ar V] 27005

Fet [Ferr] A7155

Fet? [Fe 111] AA4659,4701,4734,4755
K13 [K1v] 16102

5 TONIC ABUNDANCES FROM ORLS: THE
ADFS

Ionic abundances from ORLs were computed using PYNEB
get.lonAbundance with the previously determined temperatures and
densities [T.(He1), T, (O1), or T, (BJ)] presented in Table 6. We
adopted the density derived from O11 A14661/4649 to determine
ionic abundances from recombination lines, except for Cn 3-1 where
it was not possible to estimate it and thus the density determined from
forbidden lines was adopted. Adopted temperatures were different in
each case: for He 1, we adopted the derived T.(He1), for He 11 in Vy 1-
2, the temperature determined from CELSs, and for heavy elements,
T. (O 1) derived from Peimbert et al. (2014) expression. We decided
not to use 7, (O11) determined in Hu2-1 and in IC4997 from line
ratio A14649/4089 due to their very large uncertainties. For Cn 3-1,
we used T, (BJ) to determine the abundances of all recombination
lines.

For each ion, different line intensities were used: A5875 for He 1,
24686 for Hell, 24267 for C11, the intensities of V1 multiplet for
O11, and the intensities of multiplet V3 for N1I.

The results for O*2, C*2, and N*?2 are presented in Table 10. The
O*2 values, compared to the ionic abundances from CELs, for the
same ion, allow us to derive the ADFs that are presented in Table 11.

6 ABUNDANCE RESULTS

Total abundances from CELs were calculated from the measured
ionic abundances and using ionization correction factors (ICFs) to
correct for the unseen ions. The ICFs employed and their expressions
are presented in Appendix B. Values for ICFs are listed in Table 9
together with the total abundances derived for each object.

In Section 8, we discuss the derived abundances, together with the
kinematics, for each case.

7 THE KINEMATICS

The expansion velocity of the different ions as a function of their
ionization potential has been analysed. Due to the ionization structure
of the nebulae, the ionization potential approximately represents the
distance of the ion to the central star. Fig. 3 shows these behaviours,
including the expansion velocities given by CELs (in blue) and
by ORLs (in red). Each dot represents the average value of the
expansion velocities of the observed lines of each ion, while the
error bars represent their mean standard deviation. When only a
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Table 8. Adopted zones and their physical conditions for CELs ionic abundance determinations.

PN Zone Tons ne(ecm=3) T.(K)
Cn3-1 1 All observed 660077 100 7900 + 200
Vy2-2 1 N*, 0%, St Fet 62007500 8800 + 200
2 Fet2, §12, CI72, Art? 58200775500 8800 + 200
3 072, Net?, Art3 5820070550 12800 + 600
Hu2-1 1 N*, 0%, §*, Fet, $%2, Art2, 012, CI*2 1320015200 930071100
2 Fet?, Net2, Art? 47100177000 930071100
Vy1-2 1 All observed 540077600 9500 = 500
1C 4997 1 N*, 0%, §*, Fet?, CI72, 12 3170017} 000 1620013 400
2 072, Art?, Net2, Art? 1817098 x 100 1620073400

Table 10. ITonic abundances from ORLs.

Multiplet Xo Cn3-1 Vy2-2 Hu?2-1 Vy1-2 1C 4997
Het/H*
5875 0.0544+0.002  0.1154+0.001  0.107 & 0.004 0.900 +0.008  0.146 % 0.005
He+2/H+
4686 - - 0.030 =+ 0.001 -
OF2/HH(x10~%)
\%! 4638 - 5.09 + 1.42 4.50 + 0.65 - 7.25 4220
4641 - 3.83 +0.41 5.06 & 0.42 40.90 + 8.27 847+ 1.12
4649 - 6.47 +1.30 3454030 285438 8.25+1.20
4650 - 9241478 18.22 £ 8.10 7.76 £ 2.05
4661 - 6.41 +0.93 3.441033 26.81 + 8.75 731+ 1.09
4673 - - - 81.13135:38 -
4676 - - 3.924£0.71 - 6.68 = 1.58
4696 - - - - -
VI sum - 550 + 0.71 3.93 £ 0.19 30.95 =+ 2.90 8.54 £ 0.61
CT2/Ht(x107%)
6 4267 1.15+0.27 3.00 4 0.55 3.70 + 0.20 8.56 + 2.60 1.81 £0.34
N2 /HT (x107%)
V3 5667 - 3.39 4 0.61 1.90 +0.38 - 2.77 + 0.74
5676 - - 211 +0.75 - -
5679 - - 138 £ 021 355+ 1.78 1.14 £ 0.51
5711 2.09 £ 0.95 - - - -
V3 sum 1.99 =+ 0.90 4.18 4 0.70 1.73 +0.20 3.40 £ 1.68 1.77 +0.57

single line was available, we adopted 2kms~! as the error value.

Even when we detected in our spectra some permitted lines of O1,
Sim, N1, and Omr (Fig. 1), these lines are emitted by different
mechanisms than recombination, such as fluorescence and Bowen
mechanism; therefore, those lines were not considered for the
comparison between CELs and ORLs.

Expansion velocities (V) were determined from the FWHM
for most of the lines, which have a single component. As said
in Section 2.1, the instrumental and thermal widths were dis-
counted by assuming they add in quadrature. Turbulent velocities
are contributing also to the FWHM. Such velocities have been
analysed, among others, by Sabbadin et al. (2008), Gesicki &
Zijlstra (2003), and Gesicki, Acker & Zijlstra (2003). The latter
authors concluded that turbulence is significant in PNe with [WC]
central stars but has small values in other PNe. In this paper,

we are analysing non-[WR] nebula, so turbulence might not be
important and we have not considered it in the expansion velocity
calculation.

For the lines with a double-peaked profile, a fit of two deblending
Gaussian was applied, and the expansion velocities were determined
from the difference in velocity of both Gaussian.

Final expansion velocity of each ion was determined as the average
value of the expansion velocities of their observed CELs and ORLs.
Expansion velocities versus ionization potentials are presented in
Fig. 3.

In most cases, we found that the kinematic behaviour of CELs is
typical of a plasma expanding in the vacuum. That is, the expansion
velocity increases with the distance to the central star, which is
normally predicted for a plasma expanding with velocities style
Hubble flow.

MNRAS 510, 5984-6000 (2022)
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Figure 3. Expansion velocity versus ionization potential of different ions for the objects studied here. Expansion velocities derived from CELs are in blue and
expansion velocities from ORLs are in red. In the cases of Vy2-2 and IC4997, the nebular and auroral lines of some ions are marked in green as they show

different expansion velocities.

The analysis of Fig. 3 for the different objects is presented in the
next section where a brief description of the objects is included, and
we discuss the abundance results and the kinematics obtained.

Radial velocities (V,q) were determined for each observed line
by using Doppler effect. The heliocentric correction was applied to
all the observed velocities and they were averaged to get a systemic
velocity for each object. These values and their standard deviations
are presented in Table 12.

8 DISCUSSION OF INDIVIDUAL RESULTS

8.1 Cn3-1

This is a dense and compact PN, with a low-ionization degree
corroborated by the low [O 111] A5007/Hp flux ratio of 0.28; therefore,
almost all the oxygen is as O*". The nebula shows a low expansion
velocity of about 12 km s~' from the [O11] A5007 line (see
Fig. 3) and a heliocentric velocity of +29.62 4 6.37 km s~!
(Table 12).

MNRAS 510, 5984-6000 (2022)

Its distance from GAIA DR2 (7.65 kpc) and morphology from
Sahai et al. (2011) were already presented in Table 1.

Physical conditions and chemical abundances were derived pre-
viously for this nebula by Milingo et al. (2010) and Wesson et al.
(2005). Our values are very similar to those of both authors (see
Table 13). The O abundance of 12 + log(O/H) = 8.60, together
with the heliocentric velocity, indicates that this is a disc nebula,
located in the solar vicinity. As a new result, we have determined
the Ne abundance in this object, with a value log(Ne/O) ~ —1.82,
which results to be very low in comparison with what is expected
for normal PNe. There are only a handful of PNe with such a low
Ne/O abundance ratio. The value reported for Cn 3-1 is similar to the
value reported for the halo PN H4-1 (Otsuka & Tajitsu 2013) and for
the PNe M 1-14, IC 418, and Mz3 (Henry et al. 2010; Stanghellini &
Haywood 2010). No reliable explanation has been offered so far for
this phenomenon.

No ADF has been derived for this nebula previously. In this work,
we could not derive an ADF either, because the O12 abundance from
ORLSs could not be determined due to the low-ionization degree of
the nebula and due to the presence of stellar emission lines in the
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Table 11. Abundance discrepancy factors (ADFs) of the sample.

Cn3-1 Vy2-2 Hu2-1 Vy1-2 1C 4997
0+2/H* x 10~* (ORLs) - 5.50 £ 0.71 393+0.19 30.95 £2.90 8.54 £ 0.61

O*2/H* x 10~ (CELs) 0.22 + 0.02 1221931 2.12125 5.65 051 172459

1.00 127 434

ADF(0*?) - 4301 0% 1.85+1.05 5341008 487153
Table 12. Heliocentric radial velocities for the sample of PNe. are in general agreement with our values (Table 13). The low O
abundance could be due to depletion in dust grains, and since the S
Object Vrad abundance is not largely depleted, the dominant dust in Vy 2-2 might
be the one of dual chemistry (Garcia-Herndndez & Goérny 2014).
Cn3-1 +29.62 + 637 y (Garcia-Herndndez & Gémy 2014)
Vy2-2 — 6391 + 6.60 We also found a 12 + log(Fe/H) = 6.357 ), which is lower than
Hu?2-1 +23.62 + 5.67 the solar value of 7.46; this can be also an indicator of depletion
Vy 1-2 —82.40 + 7.87 into dust grains (Garcia-Rojas et al. 2013, and references therein).
1C 4997 —5836 + 991 The ADF(O*2) derived in this work for O*2 is 4.307 %, which is

1.16

wavelength range where the most important O II lines (multiplet V1)
are found.

Regarding the kinematic behaviour, the blue points in Fig. 3 (up,
left) show that low-ionization CELs from [S11], [N 1], and [O11]
present higher expansion velocities (from 18 to 21 km s~') than
higher-ionization CELs showing V., lower than 15 km s~ . This
behaviour is typical of an ionized plasma expanding in vacuum,
accelerating with the distance to the central star. The red dots in
this figure, showing the expansion velocities given by the ORLs,
present a similar behaviour to that of CELs (increasing velocity with
distance to the central star), except for N 11, which shows a too large
velocity for its ionization potential. However, considering the large
error bars, N1I velocity coincides with ions of similar ionization
potential. It should be noticed that the O I recombination lines and
[Om1] CELs present a very similar expansion velocity. Therefore,
from these results there is no evidence of different plasmas with
different kinematics producing recombination lines and CELs in
Cn3-1.

8.2 Vy2-2

This is a very compact, young, and dense nebula. It shows a
heliocentric radial velocity of —63.91 + 6.60 km s~! (this work).
The distance from Frew et al. (2016), the morphology from Sahai
et al. (2011), the central star classification, and the previous reported
ADFs, as well as the huge FWZI at the base of H o were presented
in Table 1.

The He 11 14686 recombination line was detected here showing a
wide profile; therefore, we consider it of stellar origin. Our diagnostic
diagram indicates an external zone with density of n.([S 11]) = 6, 200
cm™3, and an inner zone of very high density with values n.([Cl111])
of about 58200 cm™3, while the [N 11] and the [Ar1v] temperature-
sensitive diagnostic lines are indicating densities of about 10°—10°
cm™3. Therefore, a steep density gradient exists in this nebula.
Electron temperatures could be derived from [O 111] and [Ar 111] CELs
providing values of T.([O 111]) = 12 800 K and 7. ([Ar111]) = 8800 K.
The high electron density prevents temperature determination from
the [N 11] AA(6548+6584)/5755 lines ratio.

The abundances derived for this nebula indicate a low-abundance
object with 12 + log(O/H) = 8.14, while it presents about solar N,
Ne, S, Ar, and Cl abundances. The abundances found in the literature
by Perinotto, Morbidelli & Scatarzi (2004) and Wesson et al. (2005)

significantly lower than the value 11.8 reported by Wesson et al.
(2005).

The expansion velocities of the different ions, derived from the
FWHM of lines, are presented in Fig. 3 (up,right). It is found that
CELs (blue dots) show a velocity field increasing with the distance
from the central star from about 19 km s~! in the Ar*? and Ne*t?
zones to about 34 km s~! or larger in the zone where OF, S*, and
Fet? reside, while ORLs present slightly lower Ve, and no clear
gradient is found. The [O 1] lines show V¢, = 18 km s~!, while the
OTI lines show Vi, = 15 km s~!, which can be considered equal
within uncertainties.

An interesting issue occurring in this nebula, and also in IC 4997,
is that the auroral and trans-auroral lines, shown in green in Fig. 3
(up, right) (e.g. [N11] L5755, [S11] A4068, [Ar1i] A5192), present
lower expansion velocities than the nebular lines of the same ion
(IN1] Ar6584, 6548, [Su] Ar6716, 6731, [Armi] A7135). The
differences in velocity are larger than the uncertainties. Exceptions
are the lines of [Ariv], which show the opposite; the auroral
line A7170 presents slightly larger expansion velocity than the
nebular line 14740; however, both velocities are similar within
uncertainties. A possible explanation for this peculiar phenomenon
is associated with the very high-density gradient in this nebula. It
is known that auroral lines usually have critical densities larger
than the nebular lines; thus, in very high-density nebulae, the
auroral lines can be emitted in denser zones nearer the central
star, where nebular lines are undergoing collisional de-excitation.
These inner zones are expanding more slowly in a Hubble-type
flow. A more detailed discussion on this subject can be found in
Section 8.6.

8.3 Hu2-1

Chemical abundances for this object have been reported by Henry
et al. (2010), Perinotto et al. (2004), Wesson et al. (2005), and
Delgado-Inglada et al. (2015). Their results are in agreement with
the values reported here (Table 13). With a heliocentric velocity of
+23.62 +5.67 kms~! and 12 + log(O/H) = 8.46, Hu 2-1 is a regu-
lar disc PN in the Galaxy. Wesson et al. (2005) reported an ADF(O+?)
of 4.00, while we have found an ADF(O*?) of 1.85 £ 1.05. A
discussion on this and other differences is presented in Section 9.
This and Vy 2-2 are the only objects in the sample in which we can
determine an iron total abundance using the ICF given by Rodriguez
& Rubin (2005); in the other objects, their parameters are outside
the ICF validity range. We found a value of 12 4 log(Fe/H) = 5.63,
which is much lower than the solar value of 12 + log(Fe/H) = 7.46

MNRAS 510, 5984-6000 (2022)
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> Abundances from Flower (1980) for O and C are presented in the text.
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6.40, and S/H = 7.12.

“Solar abundances by Asplund et al. (2009) are: He/H = 10.93, O/H = 8.69, C/H = 8.43, N/H = 7.83, Ne/H = 7.93, Ar/H

and, as for Vy2-2, may be indicative of iron depletion into dust
(Garcia-Rojas et al. 2013, and references therein), although O and S
do not appear very depleted.

The kinematic behaviour of CELs [blue points in Fig. 3 (middle,
left)] is consistent with a Hubble flow-type expansion, as Ve, of
[N, [St], [O1], and [St] lines are larger than Vi, of higher
ionized species. Vey, of ORLs (red points) seem to show a flatter
gradient. The velocity of O 11 ORLs appears slightly higher than Vi,
of [O 1] CELs but equal within uncertainties.

84 Vyl1-2

This is a young PN with a complex morphology. Akras et al. (2015)
carried out a deep study of this object analysing its morphology,
kinematics, and chemistry. According to these authors, the central
star can be classified as a binary weak-emission-line star, wels,
as it presents weak emission lines of Ci1, CIv, and Ol Its
effective temperature is in the range from 7.5 x 10* to 1.19 x 103
K. A possible very late thermal pulse could have occurred in
the central star. From their low-resolution spectrum, Akras et al.
(2015) report a solar abundance of O, slightly enhanced N, and
depleted C.

In this work, we derived a heliocentric radial velocity of
—82.40 £ 7.87 km s~!. Considering the distance reported by Frew
et al. (2016) (8.13 kpc) and by Akras et al. (2015) (9.7 kpc),
and the heliocentric velocity, this PN could be a halo object as
a height of 3.3-3.9 kpc above the galactic plane is derived from
its galactic latitude b = +24°. However, it shows an abundance
12 +log(O/H) = 8.84 (see Table 9), which is too large for a
halo PN. This PN shows log(N/O) abundance ratio of —0.38,
log(Ne/O) = —0.76, log(S/0) = —1.82, log(Ar/O) = —2.62, and
log(Cl/0O) = —3.44. Compared to average values for disc PN abun-
dances given by Kingsburgh & Barlow (1994), Vy 1-2 abundances
seem typical of a disc PN.

For this object, we did not detect any Ar*? lines in our spectra. As
we determined the total abundance by using Kingsburgh & Barlow
(1994) ICF, which takes into account the ionic abundances of Ar*?2,
Ar?3, and Art?, our total Ar/H abundance should be considered as a
lower limit but closer to the real abundance; our value is consistent
with those derived by Wesson et al. (2005) and Akras et al. (2015).

We found a 12+log(K/H) ratio of 4.45%0)9, which is lower than
the solar value by about a factor of ~5.1; however, the ICF used
to correct the observed K3 abundance, which is based on the ionic
fraction of Ar*3, requires a reliable determination of Ar/H abundance
(Amayo, Delgado-Inglada & Garcia-Rojas 2020, and references
therein). Therefore, our K/H value should be also considered as a
lower limit of the real abundance.

Wesson et al. (2005) reported an ADF(O*?) of 6.17 for this nebula.
In this work, we derived a value ADF(O*?) of 5.347| 2, which is
consistent with their value.

The kinematics of Vy 1-2 is peculiar (Fig. 3 middle, left). Because
a central ring is the brightest structure (Akras et al. 2015), the
lines detected are mainly emitted in this zone. Expansion veloci-
ties provided by CELs show no gradient; actually, the expansion
velocities of ions in the inner zone (He™?, Art3, Net?, O1?) are
larger than the velocities in the outer zone (N, O, ST), which
is opposite of what is expected in an expanding PN following a
Hubble-law flow. Only the very inner ions (Ar™*, Ne*?) present
low expansion velocities. Velocities from ORLs show no systematic
behaviour either, being sometimes lower and sometimes higher than
CELs velocities. Therefore, the inner zone seems to be accelerated
compared to the outer zone. In the literature, few PNe present this
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Figure 4. Expansion velocity versus critical density (log scale) of nebular and auroral lines of [S11], [N11], [O 1], [Ar11], and [Ar1V] in Vy2-2 and IC 4997.
Expansion velocities from nebular lines are in blue and expansion velocities from auroral are in green.

peculiar kinematic behaviour; considering the 14 objects studied by
Pefiaetal. (2017) and the 40 objects analysed by Medina et al. (2006),
only two of them, PN BD+30 3639 and PN M 1-32, show a similar
behaviour with V., of [O111] and other high ionized species larger
than the Vi, of [N1I], putting in evidence high-velocity gas in the
central zone.

8.5 1C4997

This is a very young and dense nebula, whose central star, classified
as wels, has presented important changes and where the nebula is
also changing, heating with time. Kostyakova & Arkhipova (2009)
monitored the spectral evolution of this object for 40 yr. They claimed
that the electron density increased from 4 x 10° to 2 x 10° cm™3,
and the electron temperature increased from 12 000 K to 14 000 K in
the period 1972-1992. By considering the He1, [Ne111], and [O111]
lines, it is found that the nebular ionization degree has been growing
with time. The central star seems to have increased its effective
temperature from 37 000-40 000 K to 47 000 K in the same period.

IC 4997 was studied by Arrieta & Torres-Peimbert (2003), who
measured an FWZI(Ha) equivalent to 5100 km s ~! attributed to
Raman scattering. This was also suggested by Lee & Hyung (2000).
Feibelman, Aller & Hyung (1992) reported a secondary emission
component, displaced by —69 km s~! from the peak of the broad
main body of Heo.

Flower (1980) analysed this object from ultraviolet and
optical spectra, founding abundances 12+ log(O/H) = 8.04
and 12+ 1log(C/H)=7.65. In this work, we derived
12 + log(O/H) = 8.25703¢ and an ADF(O*?) of 4.87733%.
Then, this object is O under-abundant relative to the Sun.

Flower (1980) attributed the low C and O abundances to the
possibility that an important amount of these elements could be
embedded in dust grains. In this work, we find that S is also slightly
under-abundant, which might indicate that also S could be embedded
in dust grains. Even when we found abundances of Fe*? and K*3,
we could not use the previous ICF to determine total abundances
because they are outside their validity range.

The kinematics of IC 4997 is very complex. No gradient of CELs
or ORLs expansion velocities are found. The same as in the case
of Vy 2-2, the auroral and trans-auroral lines show lower expansion
than the nebular lines of the same ion. Again, this phenomenon can
be attributed to the extreme density gradient in this nebula, which has
a density of about 30 000 cm ™~ in the periphery and larger than about
10° cm~3 in the inner zone. The auroral and trans-auroral lines would
be mainly produced in a higher-density zone, where nebular lines are

undergoing collisional de-excitation because they have lower critical
densities. A more detailed discussion on this subject can be found in
next subsection.

8.6 Nebular and auroral line kinematics in Vy 2-2 and I1C 4997

As we mentioned in the previous subsections, in Vy 2-2 and IC 4997,
auroral (trans-auroral) and nebular lines of [Si], [N1], [Om1],
[Ar1], and [Ar1v] present different profiles and therefore different
kinematic behaviour.

From very high-resolution spectra of PN NGC 6153, Barlow et al.
(2006) found that nebular and auroral lines of [O 111] L5007 and 14363
present different velocity profiles. Since electronic temperature is
estimated from this ratio, the authors argued that large variations in
velocity of this ratio may be indicative of temperature fluctuations
in the nebula. From photoionization models, Zhang (2008) explored
if the differences between auroral and nebular lines profiles can
be attributed to temperature or density variations in the plasma; he
argues that if these effects are present in the nebulae, lines with
different critical densities or excitation temperatures would show
different profiles.

We attribute the velocity differences between auroral and nebular
lines in Vy 2-2 and IC 4997 to density variations and not to temper-
ature variations because in both nebulae, we found a strong density
gradient increasing into their inner zones and the differences in ve-
locity are strongly marked in lines, which are not useful to determine
electronic temperatures, such as [S1] AL(6716 + 6731)/4068 and
[N 1] LA (6548 + 6584)/5755, which in the present circumstances are
sensitive to density. To better analyse this phenomenon, we compare
the critical densities and the expansion velocities of the auroral and
nebular lines for these two objects (Fig. 4) in order to find a possible
correlation between both parameters.

For Vy 2-2 (Fig. 4, left), we found that auroral lines, which have
critical densities larger than 10° cm~3, are concentrated in a zone with
expansion velocities between 17 and 27 km s~!'. Nebular lines of [S 11]
and [N 11] have larger expansion velocities than their auroral (trans-
auroral) lines by about 20 and 12 km s~!, respectively. For the cases of
[Araa], [O1r] and [Ar1v] lines, the differences between auroral and
nebular lines are not so considerable: for [Ar1iI] Ve, of the auroral
line is 6 kms™! higher than the nebular value; however, considering
the errors of Vi, of [Ar1i] lines, the difference is just 2 km sl in
the case of [O 111], auroral and nebular lines show the same expansion
velocities of about 20 kms~!, while for [Ar1v], which shows the
opposite behaviour, the velocity of the auroral line is 6 km s~ larger
than the nebular but considering the errors, the difference is just of
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2 kms~!. As we showed in Fig. 3, Vy2-2 presents a Hubble-type
flow for expansion velocities of ions; therefore, we can consider that
auroral lines arise from inner zones of the nebula due to their lower
expansion velocities; these inner zones have higher density and the
emission of lines with low critical densities is suppressed there. This
effect can be found in the nebular—auroral line ratios of [S11], [N 1I],
and [Ar1v], which are sensitive to density instead of temperature
(see Fig. 2); none the less, the density in inner zones of the nebula is
not enough to overpass the critical densities of auroral lines of [Ar 111]
and [O II] (nge > 107-3%), and so their line ratios are still sensitive to
temperature.

For IC4997 (Fig. 4, right), there is clear discrepancy between the
velocities of the auroral and nebular lines of [S 1], [O 111], and [ArIV],
and the differences are of 11, 8, and 12 kms™!, respectively; as in
the case of Vy 2-2, [Ar1V] auroral line shows larger velocity than the
nebular one. Auroral and nebular lines of [N 11] and [Ar 111] show the
same expansion velocities (within the errors) of 27 and 25 kms~'. As
in Vy 2-2, for the ions that show important kinematic discrepancies
between auroral and nebular lines, their auroral-nebular ratio is not
sensitive to temperature and it is sensitive to density. Given the
kinematic complexity of the nebula, which does not follow a Hubble-
type flow (Fig. 3), it is not possible to determine if the differences
of velocities of the lines are indicative of inner or outer zones of
the nebula, and they might be corresponding to complex structures
within the nebula.

9 DISCUSSIONS AND CONCLUSIONS

From high-resolution spectra, physical conditions (temperature and
density) and chemical abundances from CELs and ORLs have been
determined for the PNe Cn 3-1, Vy 2-2, Hu2-1, Vy 1-2, and IC 4997
for which our main goal was to derive the ADFs(O*?). The five
objects are young and dense, show density gradients growing towards
the inner zone, and they have different ionization degree and different
morphology. Abundance determinations of He, O, N, Ne, Ar, S, and
Cl have been obtained from CELs and our values are in general
agreement with values previously reported in the literature.

Three of the objects, Cn 3-1, Hu2-1, and Vy 1-2, possess typical
abundances of disc PNe, comparable to the solar values. Vy2-2
and IC 4997 are low-abundance objects with 12+log(O/H) of about
8.2 or lower, which can be attributed to O depletion in dust grains
or to central stars formed in a low-abundance medium. The large
values of Ne/O, Ar/O, and S/O presented by both nebulae better
indicate that O might be depleted in dust grains. We were also able
to determine abundances of K/H for Vy 1-2 and Fe/H for Vy 2-2 and
Hu2-1.

From comparison of chemical abundances from CELs and ORLs,
ADFs(O1?) were calculated for Vy2-2,Hu2-1,Vy 1-2, and IC 4997,
obtaining values of 4.30, 1.85, 5.34, and 4.87, respectively. For Vy 2-
2 and Hu 2-1, our values resulted to be smaller than values previously
reported in the literature. The difference between our values and the
previously reported can be attributed to the selection of multiplets
to determine the abundances for O1I. In our calculations, we have
determined this abundance using the lines of multiplet V1 only,
which is the strongest among O 1II multiplets; the lines from other
multiplets (e.g. V2, V5, V10, V19, V20, and 3p-4f transitions) are
much fainter than those from V1 and higher errors are expected
in O 11 abundance. The Vy 2-2, Hu2-1, and Vy 1-2 O 11 abundances
determined by Wesson et al. (2005) include the contribution of other
multiplets. We found that our O11 V1 abundances for these objects
are similar to those derived by Wesson et al. (2005) for the same
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multiplet. However, when these authors include the contribution of
the other multiplets, their O I abundances become higher leading to
higher ADFs values. On the other side, Wesson et al. (2005) did not
report errors for the abundances of each multiplet and then it is not
possible to know if those differences are within their respective error
bars.

Considering the ADFs, the gas emitting ORLs is enriched by a
large factor, relative to the gas emitting CELs. An important work
to do is to estimate the amount of nebular mass contained in the
gas emitting CELs and the gas emitting ORLs to determine the real
chemical abundances in the nebulae.

The temperatures derived from recombination lines of O1I are
lower than the values obtained from [O11I] CELs. We did not find
evidence of the existence of cold H-deficient He- and heavy-elements
rich small inclusions embedded in the nebulae and emitting most of
ORLs as proposed by Liu et al. (2000), Liu (2006), Liu (2012),
among others, because according to their results, and also results
from other authors (e.g., Tsamis et al. 2004; Wesson et al. 2005),
such inclusions would have temperatures of about 1000 K or even
lower. We did not find such extremely low ORL temperatures in the
PNe of our sample; for all cases, we found that these temperatures
are above 6000 K.

The kinematics of the gas emitting CELs and ORLs was analysed
for each nebula to study the possibility of different plasmas (with
different physical conditions and spacial distribution) coexisting
in the nebula and emitting the different lines. We compared, in
particular, the expansion velocities given by CELs and ORLs emitted
by O*2. The results indicate that such velocities are equal within
uncertainties in Cn 3-1, Vy 2-2, Hu 2-1, and Vy 1-2; therefore, from
the kinematics point of view, there is no evidence for these lines being
emitted in different zones of the nebula. But such velocities are very
different in IC 4997, where we find V., (14959) = 29.56 £ 2km s~!
and Vi (A4649) = 23.30 & 2 km s~ !, which might be implying that
ORLs are being emitted in a different zone. According to Table 6,
the density and temperature given by O*2 recombination lines in
IC 4997 are 5000 cm~3 and 7700 K, which are much lower than the
values derived from CELs.

As mentioned earlier for Vy2-2 and 1C4997, we found the
interesting fact that, in some cases, nebular and auroral (or trans-
auroral) lines of the same ion (e.g. ST, NT, Art?, Art3, 07?)
present different expansion velocities. Auroral and trans-auroral lines
(marked in green in Fig. 3) show, in general, lower V,, which in
the case of Vy 2-2 (showing a Hubble velocity expansion law) might
be indicating that auroral lines (sensitive to density and temperature)
are being emitted in a denser and inner zone than the nebular lines.
This might be a consequence of, in general, nebular lines having
critical densities smaller than auroral lines; therefore, nebular lines
are undergoing collisional de-excitation and are not emitted in dense
zones. The phenomenon is very complex in IC 4997 where the auroral
lines of St and O*2 present lower Vi, than nebular lines, and the
opposite occurs in Art3. Anyway, being Vy2-2 and IC4997 the
objects showing the highest density differences between the inner
and outer zones, this phenomenon seems more related to density
than to temperature effects.

IC 4997 is a very young PN, around a rapidly evolving hot post-
AGB central star. This interesting object has been showing stellar
and nebular evolution in short time-scales; therefore, it is necessary
to keep tracking IC 4997 and other similar objects in order to better
understand their behaviour and fast evolution towards the PN stage.

A similar work aiming to determine ADFs in PNe with different
characteristics is being carried out for a number of objects. It will be
published in the future.
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APPENDIX A: ATOMIC DATA

Table Al. Atomic parameters used in PYNEB calculations.

Ion Transition probabilities Collisional strengths

Nt Froese Fischer & Tachiev (2004) Tayal (2011)

ot Froese Fischer & Tachiev (2004) Kisielius et al. (2009)

ot? Froese Fischer & Tachiev (2004) Storey, Sochi & Badnell (2014)
Storey & Zeippen (2000)

Net? Galavis, Mendoza & Zeippen (1997) McLaughlin & Bell (2000)

Net3 Zeippen (1982) Giles (1981)

S+ Podobedova, Kelleher & Wiese (2009) Tayal & Zatsarinny (2010)

St2 Podobedova et al. (2009) Tayal & Gupta (1999)

C1+2 Mendoza (1983) Butler & Zeippen (1989)

Art? Mendoza (1983) Galavis, Mendoza & Zeippen (1995)
Kaufman & Sugar (1986)

Art? Kaufman & Sugar (1986) Mendoza & Zeippen (1982)

Artt LaJohn & Luke (1993) Galavis et al. (1995)

Mendoza & Zeippen (1982)
Kaufman & Sugar (1986)
K+ Mendoza (1983)
Kaufman & Sugar (1986)

Galavis et al. (1995)

Ion Effective recombination coefficients
H* Storey & Hummer (1995)

He* Porter et al. (2012), Porter et al. (2013)
Het? Storey & Hummer (1995)

N+2 Fang, Storey & Liu (2011)

o2 Storey, Sochi & Bastin (2017)
Cc*? Pequignot, Petitjean & Boisson (1991)
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APPENDIX B: IONIZATION CORRECTION
FACTORS

ICFs used for the total abundances calculation are listed next.

. + . + 4 Het?
(i) 8¢ = He” If He™? is detected 2 = He e

(i) Q = ICF(0) x 220 ICF(0) = 1 if no He* is detected.
Otherwise, ICF(O) is given by the equation (12) in Delgado-Inglada,
Morisset & Stasiniska (2014).

(i) ¥ = ICF(N) x Nr. ICE(N) = & (Kingsburgh & Barlow
1994).

(iv) A = ICF(Ar) x ACZHACHAT CR(AD) = e (Kings-
burgh & Barlow 1994).

(v) §f = ICF(Ne) x Ngf. ICF(Ne) = % (Kingsburgh & Bar-
low 1994).

41173
(vi) S =TCF(S) x 52 ICR(S) = {1 - ( - %) ] .
(Kingsburgh & Barlow 1994).
(vii) & = ICF(CI) x 2. ICF(Cl) = <5 (Liu et al. 2000; Wes-

H HT * St2
son et al. 2005). ,
(vii) & = }j—L x ICF(K), ICF(K) is given by equation (11) in

Amayo et al. (2020).

\Fe _ Fet? B o |0 )
(ix) & = 5= x ICF(Fe), ICF(Fe) = 1.1 { 5% , (Rodriguez

& Rubin 2005).

This paper has been typeset from a TEX/IATEX file prepared by the author.
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4.1.1. Detalles no incluidos en el articulo

En la Figura A.1 se presentan los espectros de los objetos analizados, en los cuales se com-
binaron todos los 6rdenes s6lo para poder mostrar todo el intervalo de longitud de onda que
cubren los espectros REOSC-Echelle; los espectros analizados fueron los espectros en los cua-
les no se combinaron los 6rdenes.

En la Figura 4.2 se presentan las secciones de de los espectros reducidos de Cn 3-1, Hu 2-
1 e IC4997, en el rango de AA\3300 a 3700 A, en los cuales se muestra el salto de la serie de
Balmer de H 1 para estos objetos. Estos espectros se corrigieron por efectos de enrojecimiento
con la ley de extincién de Cardelli et al. (1989) y los valores de c(H3) presentados en la Tabla 3
del articulo para medir la intensidad del continuo en las zonas de 3640 y 3680 A utilizando la
tarea splot de 1RAF. Con estos valores se calcularon la 7, utilizando la relaciéon propuesta por
Liu et al. (2001) presentada en la Ecuacién 2.12 para estos objetos, cuyos valores se presentan
en la Tabla 6.

En la Figura 4.3 se presentan los diagramas de diagndstico para Vy2-2, Hu2-1, Vy 1-2 e
IC 4997 con los cocientes de O 11 para calcular la n, y la T,: A\\4649/4661 A y A\4649/4089 A,
respectivamente. Los diagramas se construyeron utilizando PYNEB y las zonas sombreadas
alrededor de la linea punteada representan el error rms asociado al cociente; sin embargo,
s6lo en los casos de Hu 2-1 e IC 4997 fue posible detectar la linea de A4089 A para el cociente
de 7, mientras que para el caso de Cn 3-1 no pudieron detectarse las lineas de O 11 para utilizar
estos diagnosticos.

Los valores de n, se calcularon en el punto en donde cruzan los diagnésticos cruzan con el
valor de 7, determinada para las ORLs, determinadas siguiendo la metodologia de Peimbert
et al. (2014), los errores de las n, tomaron a partir del limite inferior que se muestra en los
diagramas debido a que en algunos casos el error superior es muy grande. Las 7, para los
casos de Hu 2-1 e IC 4997 se determinaron en el punto en donde cruzan con el diagnéstico
de n.; no obstante, sus valores muestran mucha incertidumbre y por tanto, no se utilizaron
en el cdlculo de abundancias. Los valores de n. y 7. que se obtuvieron en los diagramas de
diagndstico se presentan en la Tabla 6 del articulo.

Las T, para He 1 se obtuvieron a partir de las relaciones presentadas por Zhang et al. (2005)

3 el valor méas adecuado a las n. calculadas con O 11 (Ecuaciones 2.14

paraunan, = 10*cm™
— 2.18). Las diferencias importantes entre las temperaturas determinadas con los distintos
cocientes de He 1, A\\7281/6678 A y A\5875/4471 A, que pueden ser de hasta 7000 K, pueden
deberse a los parametros calculados por Benjamin et al. (1999) para estas lineas, que se ori-
ginan de transiciones de estados tripletes, ya que sistemdaticamente con el tltimo cociente se
determinan 7, < 5000 K, un resultado que también encontraron Wesson et al. (2005) para los

objetos de su muestra. Para los resultados publicados en el articulo, esta diferencia de 7. no es
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Figura 4.1: Espectros reducidos de los objetos analizados en el articulo. Se presentan los espectros
cuyos 6rdenes fueron combinados para mostrar todo el espectro en el rango de ~ A\3700 — 7200 A.

relevante ya que la T, determinada a partir del cociente A\5875/4471 A no se utilizo para los
célculos de las abundancias posteriores; no obstante, un andlisis de la diferencia entre estas
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Figura 4.2: Secciones de los espectros en donde se muestra el salto de la serie de Balmer de H 1 de las
nebulosas presentadas en el articulo.

T, no estd contemplado en los objetivos de esta tesis.

Para el caso de las 7, de O 11 que se determinaron siguiendo la relaciéon propuesta por
Peimbert et al. (2014) (Ecuacién 2.24), la intensidad /(F'1) se determin6 como la suma de las
intensidades de las lineas de [O 1] de A\5007 y 4959 A; en el caso de Hu2-1y de IC4997 la
linea de \5007 A se encontr6 saturada y por tanto, se supuso que su valor es 3 veces el de la
intensidad de \4959 A. El valor de la intensidad del multiplete V1 7(V'1) se obtuvo a partir
de la suma de las intensidades de las lineas observadas multiplicadas por el porcentaje que
representan de la intensidad total del multiplete esperada. Estos valores de 7. se presentan en
la Tabla 6 del articulo.

Las correcciones a las intensidades de las lineas aurorales de [N 11] A\5755 A de estos cinco
objetos se realiz6 a partir de la relacién propuesta por Liu et al. (2000) (Ecuacién 2.9). Los va-
lores porcentuales de la contribucién por recombinacion a las intensidades totales de A\5755 A
obtenidos con esta metodologia son: Cn 3-1~ 4 %, Vy 2-2 ~ 6 %, Hu2-1~ 3%, Vy 1-2 ~ 21 %
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Figura 4.3: Diagramas de diagnéstico construidos con PyNEB utilizando las lineas de recombinacién

de O 11: O 11 n, representa el cociente A\4649/4661 y O 11 T, representa el cociente A\4649/4089. No se
presenta un diagrama para Cn 3-1 ya que estos cocientes no pudieron utilizarse para este objeto.

e 1C 4997 ~ 5 %. Para el caso de la correccion parala linea auroral de [O 1] A4363 A de Vy 1-2,
el valor que se obtuvo fue de ~2 % utilizando las relaciones propuestas por Liu et al. (2001)
(Ecuacién 2.10) y Gomez-Llanos et al. (2020). Para esta tltima relacién, se supusieron las mis-
mas temperaturas y densidades de los plasmas que emiten a las CELs y ORLs, dado que los
resultados obtenidos para Vy 1-2 no muestran una diferencia significativa entre densidades
y temperaturas entre CELs y ORLs, mientras que se supuso el mismo volumen de gas ya que
tampoco se tuvo la suficiente informacién que mostrara que la emision de las CELs y ORLs
plasmas proviene de dos plasmas con distintos volimenes. Ademads se estim6 el valor de la
abundancia de O™ a partir de la relacion que presenta Kingsburgh y Barlow (1994) a partir
del He*? ya que no puede calcularse directamente de los datos de los espectros.

Para trabajar con PYNEB y calcular las condiciones fisicas y abundancias, se introdujeron
las intensidades de las lineas ya desenrojecidas utilizando la ley de extincién de Cardelli et al.
(1989). No se utilizaron las tareas de PYNEB para desenrojecer ya que se midieron y repor-

taron los flujos de varias lineas que no se utilizaron para los cédlculos de condiciones fisicas
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o abundancias, como algunas lineas permitidas de fluorescencia o de resonancia de Bowen.
Las Tablas de las intensidades de las lineas se presentan como material complementario en
linea del articulo.

En la Tabla 10 del articulo, el valor de la abundancia He™/H™" para Vy2-2 dice «0.900» y

2

debe decir «0.090». En la Figura 1, en las unidades del eje del Flux dice «erg cm™2 s~!» y debe

decir «ergcm 2 s~ A1y,
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Capitulo 5

La nebulosa planetaria M 3-27

ENTRO del conjunto de las observaciones llevadas a cabo para el desarroll6
de esta tesis, se obtuvo el espectro de la nebulosa planetaria M 3-27. Origi-
nalmente, su estudio se incluiria con los resultados del primer articulo (Ruiz-

Escobedo y Pena 2022); sin embargo, varias peculiaridades de este objeto re-
quirieron de un andlisis més detallado. En este capitulo se presentan los resultados que se han
obtenido hasta el momento del anélisis de esta nebulosa planetaria. Este trabajo ain conti-
nua desarrolldndose y se planea en un futuro cercano redactar un articulo con los resultados
que se han encontrado.

5.1. Antecedentes

M 3-27 (PN G043.3+11.6) es una nebulosa planetaria galactica con coordenadas ecuatoriales
(J2000): @ = 18:27:48, § = +14:29:06; tiene un tamafo angular ~ 1 arcsec de acuerdo con
(Wesson et al. 2005) o de acuerdo con Miranda et al. (1997) de < 0.6 arcsec. Para este obje-
to se han determinado distintas distancias: 5.499 713 kpc (Bailer-Jones et al. 2021), 6.53 kpc
(Stanghellini y Haywood 2018) y 7.89 kpc (Zhang 1995).

El primer anélisis espectroscépico que realizado para M 3-27 fue el presentado por Kohou-
tek (1968). Este trabajo, junto a los trabajos presentados por Adams (1975), Ahern (1978), Bar-
ker (1978) y Feibelman (1985), basados en sus propias observaciones, encontraron que M 3-
27 es una nebulosa planetaria compacta que cuenta con una pequefia zona externa con una
densidad normal (n, > 10* cm~3) y una zona interna de alta densidad n, > 10°cm=3. Ahern
(1978) estim6 un valor de 7, = 16,400 £ 1000 K y una n, = 1053909 ¢m—3 siguiendo la me-
todologia presentada por Ahern (1975), que estima la 7, y la n. de las nebulosas planetarias a

partir del cociente entre las intensidades de [O 11] A5007 A 'y [Ne 111] A3869 A.

87
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Adams (1975) mostré por primera vez que en esta nebulosa planetaria las lineas de la serie
de Balmer de H 1son fuertemente afectada por autoabsorcién, principalmente lalineas de Ho
(véaselaSeccion 2.6.1). En estos trabajos se determind que el valor del coeficiente de extincion
logaritmico c(Hf) varia entre 0.50 y 0.84 (véase la Tabla 5.2); en los trabajos de Adams (1975),
Ahern (1978) y Barker (1978) consideraron el efecto de la autoabsorcion en las lineas de la serie
de Balmer para el célculo del c(HS).

Wesson et al. (2005) analizaron las condiciones fisicas y abundancias quimicas de M 3-27.
Para corregir los flujos de las lineas por los efectos de la extincion, los autores utilizaron un
c(HB) = 0.98, el cual tomaron de la recopilacion de Tylenda et al. (1992). A partir de su anali-
sis, definieron dos zonas de densidad para M 3-27: la primera, una zona de baja densidad, de-
terminada con el cociente de las lineas de [O 11] A\3727/3729 con un valor de n, = 3,000 cm 3
y una zona interna densa con n, = 10” cm™3, la cual determinaron utilizando las intensida-
des de lineas superiores de la serie de Balmer de H 1 (H10—H24), siguiendo la metodologia
propuesta por Liu et al. (2000) que comprara los valores observados con los valores tedricos
de la serie para distintas n.. La zona de baja densidad fue utilizada para las especies una vez
ionizadas, mientras que la zona de alta densidad para las especies dos o mds veces ionizadas.

Wesson et al. (2005) determinaron una tnica 7, utilizando la densidad de 10 cm™3 y el
cociente de las lineas de [O 111] A\4959/4363 A, obteniendo un valor de 13,000 K. También
reportanuna 7, = 9000 Kdeterminada a partir del salto de Balmerde Hiyuna 7, = 4000 K
paralaslineas de O 11. Con estas condiciones fisicas pudieron determinar los siguientes valores
de abundancias: 12 + log(O/H) = 8.60, log(N/O) = —0.77, log(Ne/O) = —0.80, log(S/0) =
—2.17 y log(Ar/0) = —3.51; ademds de que estimaron un ADF(O?) = 5.48. La abundancia
de N/H la determinaron a partir de la abundancia i6nica de N*?, que determinaron a partir
de datos del ultravioleta.

Miranda et al. (1997) analizaron los perfiles de las lineas de [N 1], [S 11] y Ha a partir de
diagramas posicion-velocidad (PV). Encontraron que los perfiles de las lineas prohibidas no
coinciden en velocidad con los que presenta Ha, cuyo perfil presenta alas ensanchadas y un
perfil del tipo P-Cygni, por tanto, reportaron que la emision de Ha se debe a la estrella y no
a la nebulosa. A partir de los diagramas P-V de las lineas prohibidas de M 3-27, estos autores
estimaron una edad cinemaética de ~500 afos y una masa ionizada de ~ 3 x 10™* M.
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5.2. Observacionesy recopilacion de datos

5.2.1. Observaciones

Para el andlisis de la evolucion temporales de las intensidades de la nebulosa M 3-27 se utili-
zaron observaciones espectroscopicas de alta y baja resolucién espectral obtenidas con los
espectréografos REOSC-Echelle y Boller & Chivens, respectivamente. Los datos del REOSC-
Echelle se obtuvieron en temporadas de observacion de abril del 2004, junio del 2019 y oc-
tubre del 2021; por otro lado, los datos de Boller & Chivens se obtuvieron en temporadas de
abril del 2004 y mayo del 2021. En la Tabla 5.1 se presenta la bitdcora de las observaciones.
Los espectros del espectrografo Boller & Chivens se obtuvieron con las rejillas de 300 1
mm ! y 600 ] mm™!, las cuales permiten obtener observaciones en un rango de longitudes
de onda desde ~ A\3800 — 7300 A y ofrecen resoluciones espectrales de R ~ 600y R ~ 700;
si bien la rejilla de 600 1 mm ™' ofrece una mejor resolucién espectral, los espectros tienen que
obtenerse primero exponiendo la parte azul y después la parte roja de los mismos mientras
que la rejilla de 300 1 mm ™' permite obtener el espectro completo en una misma exposicion.

Fecha de Espectrégrafo texp A.rendija Res. R Rango A AM
observacion (s) (um) (5000 A) R) (prom.)
22/04/2004 B&Ch(3001lmm™') 2 x 60 200 567 3450 — 7400 1.04
25/04/2004 REOSC-Echelle 2 x 900 200 18,000 3600 — 6800 1.13
30/06/2019 REOSC-Echelle 3 x 1800 150 18,000 3600 — 7300 1.05
04/05/2021 B&Ch (6001 mm_l) 3 x 900 200 685 3800 — 5950 1.07
05/05/2021 B&Ch (6001 mmfl) 2 x 900 200 685 5200 — 7300 1.07
06/05/2021  B&Ch (3001mm™!) 2 x 300 200 567 3450 — 7400 1.24
02/10/2021 REOSC-Echelle 3 x 1800 150 16,000 3600 — 7000 1.25

Tabla 5.1: Bitdcora de las observaciones de M 3-27 realizadas con los espectréografos Boller & Chivens'y
el REOSC-Echelle del OAN-SPM. En las observaciones de REOSC-Echelle del 2019 se utilizé un binning
de 1 pix x 1 pix, en el resto de las observaciones se utiliz6 uno de 2 pix x 2 pix. Los tamafios en arcsec
de las aperturas de las rendijas se presentan en la Metodologia.

En las Figuras 5.1 y 5.2a se presentan el espectro bidimensional observado y el espectro
extraido del REOSC-Echelle del 2019 como representativo del conjunto de observaciones del
OAN-SPM; ademss, en la Figura 5.2b se muestran las lineas de recombinacién de O 11 mas
importantes en la zona de A4650 A en el espectro ya reducido.

5.2.2. Reduccion de los datos

Los datos fueron reducidos utilizando las rutinas de 1rAF: los datos del espectrografo REOSC-
Echelle se redujeron siguiendo la metodologia presentada en la Seccién 3.3. En el caso de los
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Figura 5.1: Espectro de M 3-27 obtenido con el instrumento REOSC-Echelle del OAN-SPM en 2019 sin
procesar. Se identifican algunas de las lineas més importantes de la nebulosa.
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Figura 5.2: Derecha: espectro de M 3-27 obtenido con el instrumento REOSC-Echelle del OAN-SPM
en 2019 reducido. Izquierda: seccién del espectro en donde se muestran y sefialan las lineas de recom-
binacién de O 11 mds importantes en la zona de \4650 A.

datos del espectrégrafo Boller & Chivens, éstos se redujeron sustrayendo primero el BIAS y
posteriormente dividiendo entre el FLATS de los espectros bidimensionales, para posterior-
mente ser extraidos, calibrados en longitud de onda, utilizando como referencia ldmpara de
calibraciéon de Cu-Ar, y calibrados en flujo, utilizando. La obtencién y reduccion de los da-
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tos Boller & Chivens se hizo en colaboracién con Miriam Pefia y Ana Valeria Beltran Sdnchez,
como parte de su tesis de licenciatura.

5.2.3. Compilacion de datos de la literatura

Existen pocos trabajos en la literatura en los cuales se reportan observaciones espectrosco-
picas en el optico y los flujos e intensidades de las lineas de M 3-27. Estos trabajos son los
siguientes: Kohoutek (1968), Adams (1975), Ahern (1978) y Barker (1978), en los cuales se pre-
sentan observaciones realizadas durante 1964, 1973, 1974 y 1972, respectivamente.

Si bien Wesson et al. (2005) presentaron un analisis de condiciones fisicas y abundancias
de esta nebulosa basado en observaciones del 2001, éstas no se incluyeron en el andlisis de
esta tesis ya que, en los datos complementarios a su trabajo, Wesson et al. s6lo reportan los
flujos e intensidades de las lineas observadas entre 3700 — 5000 A mas no las lineas del rojo
5000 — 7300 A, entre las que se encuentran varias lineas importantes para el anélisis nebular.
También se pueden encontrar las observaciones de 1984 en el ultravioleta (1950 — 3200 A)
reportadas por Feibelman (1985), las cuales tampoco se analizaron para esta tesis. Gutiérrez-
Moreno et al. (1995) atribuyeron en su trabajo como observaciones de M 3-27, de 1981, las
reportadas por Hawley (1981) para el objeto Tol 1230-275 del Tololo Survey, o Tol 26, y por
tanto, tampoco éstas se consideraron.

De esta forma, iinicamente los datos de Kohoutek (1968), Adams (1975), Ahern (1978) y
Barker (1978) fueron analizados en esta tesis junto al conjunto de observaciones del OAN-
SPM.

5.3. Analisis de los datos

A partir de los espectros obtenidos durante distintas temporadas en el OAN-SPM, los flujos de
las lineas se midieron, se normalizaron a Hf y se calcularon sus errores asociados siguiendo
la metodologia que se present6 en la Seccién 3.4.1. También se midieron los anchos FWHM
de las lineas de excitacion colisional y de recombinacién de los espectros del REOSC-Echelle
para el andlisis cinemadtico, los cuales fueron corregidos por los efectos de ensanchamiento
instrumental y ensanchamiento térmico, asi como se present6 en la Seccién 2.5. Debido a
que los espectros Echelle obtenidos en 2019 ofrecen la mejor resolucion espectral, el anélisis
cinemético s6lo se basé en estos datos.

Los pasos seguidos para el andlisis nebular fueron: la correccion por enrojecimiento, los
célculos de condiciones fisicas, el calculo de abundancias i6nicasy el cdlculo de abundancias
totales. No obstante, desde el primer paso de este andlisis se presentaron complejidades que
se irdn desarrollando en las siguientes Subsecciones.
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5.3.1. Correccion por enrojecimiento

La primera dificultad que se presento al analizar la nebulosa planetaria M 3-27 fue la correc-
cién de los flujos observados por los efectos del enrojecimiento del medio interestelar. El pro-
blema surgié al encontrarse que los flujos de la linea de Ha relativos a HS son muy altos,
los cudles en la década de los setenta mostraban valores Hoe ~ 4 HS mientras que los da-
tos obtenidos en el OAN-SPM desde el 2004 muestran que se alcanzan valores tan altos como
Ha ~ 16 HF en 2004y Ha ~ 12 HP después del 2019. En los datos de la literatura, los detecto-
res utilizados para obtener los espectros fueron placa fotografica (Kohoutek 1968) y fotomul-
tiplicadores (Adams 1975, Ahern 1978 y Barker 1978) y estos autores no reportan la saturaciéon
delaslineas intensas, mientras que los datos del OAN-SPM se obtuvieron con detectores CCD.

Los altos valores del cociente Ha/Hf indican la posible presencia del fen6meno de au-
toabsorcion en las lineas de la serie de Balmer de H 1, adicionalmente, los espectros de alta
resoluciéon del REOSC-Echelle de 2004, 2019 y 2021 mostraron también que las lineas de la
serie de Balmer presentan un perfil con dos componentes que ademds no es gaussiano sino
que se presenta muy ensanchado y con alas que se extienden por varios A. En las siguientes
subsecciones se explicaran estos detalles.

Perfiles de las lineas de H 1

Una peculiaridad de M 3-27 es la forma de los perfiles de las lineas de la serie de Balmer de
H 1. En la Figura 5.3 se presentan los perfiles de las cuatro lineas mds intensas de la serie de
Balmer de H 1: Ho,, HB, Hy y Hé, observados con el espectrégrafo REOSC-Echelle en el 2019.
En estos se puede encontrar la presencia de alas muy ensanchadas y de un perfil con dos
componentes, una linea intensa hacia el rojo, una absorcién y otra componente més débil
hacia el azul, caracteristicas de un perfil tipo P-Cygni. La forma de los perfiles de las lineas de
la serie de Balmer s6lo puede observarse en los espectros REOSC-Echelle del 2004, 2019y 2021,
los cuales tienen una alta resolucion espectral. Es necesario mencionar que estos perfiles ya
no se encuentran en las lineas mas altas de la serie de Balmer, a partir de H7 probablemente
a que las componentes no pueden resolverse en el espectro, esto puede suponerse debido a
que la separacion entre los picos azul y rojo de los perfiles va disminuyendo desde ~3 A en
Hay~1A en Hd.

Por otro lado, las v,.,4 de las lineas de Balmer son diferentes a las v,,4 del resto de las lineas
de otros iones de la nebulosa, lo cual se ilustra en la Figura 5.4, en donde se comparan las v,.,4
de las lineas de Ho, H3, Hy, HJ, He 1 A5875 A, [O 111] A5007, 4363 A y [N 11] A\6584 y 5755 A.
Las velocidades de las lineas de He 1, [O 111] y [N 11] presentan v,,q ~ 70 km s~! y muestran un

perfil sencillo, mientras que las lineas de Ha y H3 muestran su pico intensoa ~ —40km s,
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Figura 5.3: Perfiles de las lineas Ha, H, Hy y Hi del espectro REOSC-Echelle del 2019 de M 3-27. En el
eje horizontal inferior se presenta la escala en longitud de onda mientras en el eje horizontal superior
se muestra la velocidad radial heliocéntrica de cada linea.

la absorcion que coincide en velocidad con la emision del resto de las lineas y un pico hacia el
azul a ~ —110km s~ '. Ademads, la linea de Ho presenta alas que se extienden por mas de 200
km s, dentro de las cuales quedan las dos lineas de [N 11] A\6548 y 6584 A. Un trabajo que
queda pendiente es la comparacion entre los perfiles de las lineas obtenidos con los espectros
de REOSC-Echelle de 2004 y 2021 con los del 2019 con el fin de corroborar la forma de estos
perfiles y si se encuentra alguna posible evoluciéon temporal.

Miranda et al. (1997), al analizar con diagramas P-V las lineas de He, [S 1] y [O 111] de M 3-
27, encontraron el mismo comportamiento paralalinea de Ha. Concluyeron que su diferencia
de v,.q se debe a que esta linea es emitida por la estrella y no la nebulosa. Estos perfiles en las
lineas de Ho y sus diferencias con los perfiles de otras lineas también han sido encontrados
en nebulosas planetarias jévenes (Arrieta y Torres-Peimbert 2003, y sus referencias), como
PM 1-322 (Miranda et al. 2010) o la misma IC 4997 (Hyung et al. 1994 y Lee y Hyung 2000),
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Figura 5.4: Perfiles y velocidades radiales heliocéntricas de las lineas importantes obtenidas con las
observaciones del espectrégrafo REOSC-Echelle en 2019. Los flujos de las lineas estdn multiplicados
por distintos factores para poder ser visualizadas.

aunque en este Ultimo caso los perfiles ensanchados de las lineas de H 1 han dejado de ser
detectables (Miranda et al. 2022). Las alas anchas de las lineas de Ha pueden deberse a la
dispersion de Rayleigh-Raman, la cual se produce por la absorcién de fotones de Lyg por la
presencia de H atémico los cuales son reemitidos como fotones 6pticos en las alas de Ha
(Arrietay Torres-Peimbert 2003 y Miranda et al. 2010). Por otro lado, el perfil doble es conocido
como un perfil tipo P-Cygni, el cual se muestra que el pico al azul es més débil que el pico al
rojo y estd separado por una absorcion lo cual indica la presencia de un viento fuerte y denso
proveniente de la atmoésfera de la estrella central de 1a nebulosa, el cual provocara la absorcion
en el perfil (Arrieta y Torres-Peimbert 2003 y Miranda et al. 2022). Estas caracteristicas de las
lineas de la serie de Balmer de H 1, el perfil tipo P-Cygniy las alas ensanchadas, indicarian que
las lineas detectadas son probablemente emitidas por la estrella.
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Arrietay Torres-Peimbert (2003) listan en su trabajo algunas de las lineas de Raman detec-
tadas en estrellas simbi6ticas y en nebulosas planetarias, las cuales pertenecen a varios iones
y pueden observarse en el 6ptico, como las lineas A\4331, 4850 y 6545 A de He 11; AA\7021 y
7052 A de C 11; \4975 A de C 111 y A\6830y 7088 A de O vI. Sin embargo, en los espectros de
alta resolucion obtenidos en el OAN-SPM de M 3-27 no se detecta la presencia de ninguna de
estas lineas.

Correccion considerando los efectos de autoabsorcion en la serie de Balmer de H 1

Como se explico en la Introduccién, cuando se tienen indicios de la presencia de autoabsor-
cién la forma de determinar el coeficiente c(Hf3) es utilizar el plano H3/Hy — Ha — HB y
graficar en él los valores observados de estos cocientes, el comportamiento de la ley de extin-
cion para distintos c(Hp) y la profundidad éptica de Ha 7(Hav).

EnlaFigura5.5 se presentan el plano H3 /Hy—Ha/Hp parael caso particular de M 3-27. En
ésta se muestra el comportamiento de los pardmetros arriba descritos: la linea azul disconti-
nua muestra el comportamiento de los valores de la profundidad éptica 7H(«) calculados por
Capriotti (1964a,b), mientras que la linea negra continua representa el comportamiento del
coeficiente c(H/3), determinado a partir de la ley de extincion de Cardelli et al. (1989) y los co-
cientes de H3/H~yy Ha/Hp determinados con las emisividades tedricas calculadas por Storey
y Hummer (1995) para el caso B de recombinacion paran, = 10’ cm™ y 7, = 10,000 K. Los
valores de los cocientes observados H3/H~y y Ha/H/3 de los datos obtenidos en el OAN-SPM y
los recopilados de la literatura se representan como puntos de distintos colores en el plano; no
obstante, no se incluyen los valores de las observaciones del espectrégrafo Boller & Chivens
del 2004 (300 1 mm™1), del 2021 (600 1 mm~') ni del REOSC-Echelle del 2021, ya que en estas
observaciones las lineas de Ha se encontraron saturadas.

Siguiendo esta metodologia para desenrojecer, la cual se present6 en la Secciéon 2.6.1, pa-
ra cada uno de los puntos en el plano (Figura 5.5) se trazaron lineas punteadas paralelas a
la linea discontinua azul que traza la profundidad 6ptica 7(Ha) hasta su interseccién con la
linea que traza el coeficiente c(Hf3): dichas intersecciones se determinaron el valor numéri-
co del c(Hf3) de cada observacion. Es necesario mencionar que las lineas que trazan 7(Ha) y
c(H/) no coinciden en su punto 0 ya que se han utilizado diferentes calculos teéricos de las
intensidades de la serie de Balmer y otra ley de extincién que las utilizadas en los trabajos de
Capriotti (1964a,b) donde si coinciden. Los valores calculados del c(Hj3) se presentan en la
Tabla 5.2 junto a los valores que fueron determinados con las observaciones recopiladas de la
literatura por sus respectivos autores.

Los resultados presentados en la Tabla 5.2 muestran que el coeficiente c(Hf) calculado
para los datos de la literatura varia entre 0.50 y 0.75 y son menores a los reportados en las res-
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HB/Hy — Ha/HB Diagram (M3-27)

log(HB/HY)

0.45 0.55 065 0.75 0.85 0.95 1.05 1.15 1.25 1.35
log(Ha/HB)

—— T4 (C64b) ® 1972 (B78) ® 2004 (ECHELLE)
—— c(HB) (C89) ® 1973 (Ad75) ® 2019 (ECHELLE)
® 1964 (K68) ® 1974 (Ah78) 2021 (B&Ch 300)

Figura 5.5: Plano H3/H~ — Ha/H[3 para desenrojecer en presencia de autoabsorcion de H 1. Se mues-
tran el comportamiento de la profundidad 6ptica de Ha y del coeficiente c(H/3) y las distintas observa-
ciones. Abreviaturas: C89: Cardelli et al. (1989), K68: Kohoutek (1968), Ad75: Adams (1975), Ah78: Ahern
(1978), B78: Barker (1978).

Afo c(HB) c(Hp) (ref.) Referencia/Observacion

1964 0.75 0.84 +0.08 Kohoutek (1968)
1972  0.50 0.50 +0.10 Barker (1978)
1973  0.70 0.63 Adams (1975)
1974 0.50 0.55 Ahern (1978)
2004 1.95 — REOSC-Echelle
2019 1.35 — REOSC-Echelle
2021 1.35 — B&Ch (300 1 mm™1)

Tabla 5.2: Coeficientes c(H/3) calculados considerando los efectos de autoabsorcion para las observa-
ciones de M 3-27.

pectivas referencias, excepto en el caso de Barker (1978) en donde son iguales. Como ya se
menciond, s6lo Kohoutek (1968) no consideré el efecto de la autoabsorcién en sus calculos
y las diferencias entre los valores ya publicados y los calculados en este trabajo pueden atri-
buirse a las diferentes leyes de extincion y a los valores tedricos de las intensidades relativas
de las lineas de la serie de Balmer que utilizaron los autores en sus trabajos.

Por otra parte, los datos obtenidos en el OAN-SPM desde el 2004 muestran que el valor
del c(HB) ha aumentado, alcanzando un maximo de 1.95 en 2004 y disminuyendo a 1.35 a
partir del 2019, cambios mucho mayores que los que se obtendrian con las incertidumbres
de los cocientes de lineas. Un cambio tan importante del c(HfS) en un periodo de tiempo de
treinta afios no puede atribuirse a la extincion del medio interestelar. Debido a este problema
se decidi6 calcular el c(H/3) utilizando otro método, que fue a partir de las lineas del He 1, el
cual se presentara en la siguiente Subseccion.
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Correccién por enrojecimiento utilizando las lineas de He 1

Debido alos altos valores del c(H3) para los datos del OAN-SPM, calculados considerando los
efectos de autoabsorcion, y alas caracteristicas de la emision delaslineas de la serie de Balmer,
se decidi6 explorar el célculo de los valores de los coeficientes c(Hf) utilizando las lineas del
He 1, siguiendo la metodologia presentada por Zamora et al. (2022) para poder corregir por
enrojecimiento, la cual ya se explic6 en la Seccion 2.6.2.

El célculo del c(H/) no pudo realizarse con los datos publicados en la literatura: Kohoutek
(1968) y Adams (1975) no reportan ninguna linea de He 1, Ahern (1978) sélo reporta el flujo
de \5875 A y Barker (1978) reporta los flujos de A5875 y A\6678 A. Por el contrario, si pudo cal-
cularse para los datos del OAN-SPM ya que pueden medirse los flujos de entre tres y cuatro
de lineas necesarias para el cdlculo: \4922, \5875, \6678 y A\7281 A para los datos de Boller &
Chivens del 2004 y 2021 (600 I mm ") y los datos de REOSC-Echelle del 2019; en el resto de
estas observaciones la linea de 7281 A no pudo medirse debido a que quedé fuera del rango
de la observacion.

Para utilizar la Ecuacion 2.34 y determinar el ¢(Hf) se requiri6 normalizar los flujos ob-
servados de estas lineas respecto al de la linea de A6678 A, ademads de que fue necesario cal-
cular sus valores tedricos sin presencia de extincion. Este paso se realizé calculando las emi-
sividades tedricas de estas lineas normalizadas a la A\6678 A utilizando PYNEB, utilizando una
n. = 10" cm ™3, una T, = 10* Ky los datos atémicos de Porter et al. (2012, 2013).

Los valores de los cocientes de los flujos observados y teéricos de las lineas de He 1, nor-
malizados a A\6678 Ay sus respectivos valores de f(\), determinados por la ley de extincion
(Cardelli et al. 1989), se graficaron en el plano log(Fy/F;*) — log(In/I; ) vs. f(A) = f(Nres).
Ya con los puntos en el plano se aplicé una regresion lineal a los mismos y con ésta se obtuvo
una ecuacion de la recta y = mx + b, en donde la pendiente m representa el valor del c(H[).

EnlaFigura 5.6 se muestran estos ajustes para el conjunto de observaciones del OAN-SPM.
Los puntos azules representan los valores observados mientras que la linea roja representa el
ajuste realizado con la regresion lineal. En la Tabla 5.3 se presentan los valores determinados
del c(H/3) para las observaciones, ademads del coeficiente R? y el rms de cada ajuste.

Los resultados mostrados en la Tabla 5.3 muestran que los valores de c(Hf) de las obser-
vaciones del OAN-SPM varian entre 0.39 y 0.63; éstos son comparables con los determinados
considerando el efecto de la autoabsorciéon de H 1 en los datos compilados de la literatura, de
1970, mas no con los determinados con las observaciones del OAN-SPM, posteriores al 2000.

Por lo tanto, para corregir los flujos de las lineas por los efectos de la extincion se utiliza-
ron los ¢(Hf) determinados con autoabsorcién para los datos de 1970, de la literatura, (Tabla
5.2) y los ¢(H/3) determinados con el He 1 para los datos posteriores al 2000, obtenidos con
las observaciones del OAN-SPM (Tabla 5.3). De esta forma se determinaron las intensidades
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Figura 5.6: Ajustes realizados para obtener el c(Hf) utilizando las lineas de He 1 para los datos del
OAN-SPM.

relativas a H3 de las lineas a partir de sus flujos relativos a H3 , su respectivo c(Hf) y la ley de
extincion de Cardelli et al. (1989).

Las tablas en donde se presentan los flujos observados y corregidos por enrojecimiento de
las lineas detectadas en todas las observaciones mencionadas se presentan en el Apéndice C.
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Ano Observacién c(HB) rms  R? Lineas de He 1 obs. (A)

2004 B&Ch(3001mm~!) 0.467 0.015 0.952 \)\4922,5875,6678, 7281
2004 REOSC-Echelle 0.424 0.037 0.660 AN4922, 5875, 6678
2019 REOSC-Echelle 0.630 0.032 0.886 A\4922,5875,6678, 7281
2021 B&Ch(3001mm™!) 0.404 0.026 0.790 AN4922, 5875, 6678
2021 B&Ch(6001mm~!) 0.393 0.027 0.808 A\4922,5875,6678, 7281
2021 REOSC-Echelle 0.475 0.045 0.625 AA4922, 5875, 6678

Tabla 5.3: Valores del ¢(H/3) determinados con las lineas de He 1 para las observaciones de M 3-27 del
OAN-SPM.

5.4. Variaciéon temporal de las intensidades de las lineas

En esta Seccién se analiza el comportamiento temporal de las intensidades de las lineas de
M 3-27 en el periodo de 1969 a 2021, incluyendo los datos recopilados de la literatura y las
observaciones del OAN-SPM. Si bien se abarca un periodo cercano a cincuenta afios, entre
1974y 2000 no se encuentran reportadas en laliteratura intensidades de las lineasde M 3-27 en
el rango Optico. Se muestra en esta Seccion el comportamiento temporal de las intensidades
de las lineas relativos a H3 y a He 1 A5875 A, la cual es la linea mas intensa observada en el
Optico de este ion y en principio es emitida por la nebulosa y no por la estrella. Si bien la
emision de H/3 puede originarse en la atmodsfera de la estrella central, se presenta la evolucion
temporal de las lineas respecto a ésta; y la evolucion respecto a He 1, que en principio es una
linea de la nebulosa, permite comparar ambos comportamientos.

5.4.1. Variacion de las intensidades relativas a H

En la Figura 5.7 se presenta la evolucion de las intensidades de las lineas mas importantes de
la nebulosa relativas a Hj3. Estas lineas son: [O 111] \5007 A, [O 1] A\4363 A, [Ne 1] A3869 A,
Ho, Hy, H6, He 1 A5875 A, [O 11] A3727+, [O 11] A7325+, [N 11] A 6584 A y [N 11] A 5755 A, las
cuales son utilizadas para los cédlculos de enrojecimiento, condiciones fisicas y abundancias.
[O 11] A\3727+ representa la suma de las intensidades de [O 11] A 3726 y 3729 A, mientras que
[O 11] A7325+ representa la suma de las lineas de [O 11] AA7319, 7320, 7329y 7330 A.

En la Subfigura 5.7a se muestra la evolucion de las lineas de [O 111] A5007 A, \4363 Ay [Ne
111] A3869 A. En esta gréfica puede apreciarse que la intensidad de [O 1] A5007 A disminuy6
su valor desde ~ 4 Hf3, en las observaciones en la década de 1970, hasta ~ 1.5 H/3, en las
observaciones posteriores al 2004; no obstante las intensidades de las lineas de [O 111] A\4363 A
y [Ne 111] A3869 A no han presentado una variacién importante en sus intensidades ya que sus
valores han oscilado entre ~ 1 — 1.5 HS.
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Figura 5.7: Evolucién temporal de las lineas importantes de M 3-27 entre 1964 y 2021. Se incluyen los
datos recopilados de la literatura y las observaciones del OAN-SPM.

La Subfigura 5.7b muestra una variacion importante de la linea de He, ya que en las ob-
servaciones de la década de 1970 presenta intensidades que se encuentran entre 4 — 5 Hj;
sin embargo, su valor aumenta en 2004 hasta 16 HS para luego disminuir a 13 H en 2019 y
a 11 Hf en 2021. La Subfigura 5.7c muestra que las intensidades de las lineas de Hv, Hé, He
1 \5875 Ay [O 11] A7320+ sufren variaciones a lo largo del tiempo pero mantienen su misma
tendencia, cosa que no ocurre con [O 11] A3727+ que disminuye desde ~ 0.4 — 0.3 HS en 1972
y 1974 hasta menos de 0.1 H/3 para los datos observados a partir del 2004.

La Subfigura 5.7d muestra que la intensidad de la linea de [N 11] A\6584 A disminuye desde
0.19 Hf3 en 1972 hasta menos de 0.03 H3 en 2020, mientras que la linea [N 11] A\5755 A varia
entre 0.02 y 0.03 Hf a lo largo del tiempo.

En sintesis, la Figura 5.7 muestra que para las lineas prohibidas existe un comportamiento
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en el cual las lineas nebulares [N 11] A6548 A, [O 11] A3727+y [O 1] A5007 A muestran una dis-
minucién importante de sus intensidades en el tiempo mientras que las lineas aurorales [N 11]
A5755 A, [0 11] A7320+y [O 111] A\4363 A, a pesar de mostrar pequefias variaciones, sus intensi-
dades no muestran una disminucién en el tiempo. Esta supresion de nuevo puede atribuirse a
la supresion de la emision de las lineas nebulares por un aumento en la densidad electronica
de la nebulosa la cual supera las densidades criticas de las lineas nebulares. El aumento de la
intensidad de Ha puede atribuirse a algtin cambio en la estrella, pero no se ve un cambio im-
portante en las lineas de Hy y Hd. La evolucién de las lineas de [S 1] A\6716 A no se incluy6 en
estas gréficas; sin embargo, las intensidades de estas lineas sélo fueron reportadas por Barker
(1978) para la década de los setenta y muestran una ligera disminucién para los datos poste-
riores al 2000, aunque se encuentran dentro del rango de la incertidumbre de la intensidad de
la linea reportada por Barker (1978).

5.4.2. Variacion de las intensidades relativas a He 1 \5875 A

En la Figura 5.8 se presenta la evolucion de las lineas més importantes de la nebulosa respecto
alaintensidad de He 1 \5875 A, la cual en principio es emitida por la nebulosay es la linea mas
brillante del He™ en el rango visible de los espectros. Esta linea s6lo puede encontrarse en las
intensidades reportadas por Ahern (1975) y Barker (1978) en la década de los setenta lo que
acota el periodo de evolucion desde 1972 hasta 2021.

En general, se encuentra el mismo comportamiento descrito para la Figura 5.7 para las
lineas normalizadas a Hf si bien los valores numéricos son distintos, aunque la normalizacién
al He 1 se evita que se compare con la emision de la estrella.

La Subfigura 5.8a muestra la disminucién importante de la intensidad de [O 111] A5007
A entre 1970 y el 2000, mientras que la evolucion de [O 1] \4363 A y [Ne 1] A\3869 A no
muestran cambios significativos. La Subfigura 5.8b muestra el aumento considerable de la
linea de Ho. En la Subfigura 5.8c¢ las lineas de H3, Hv, Hé muestran algunas variaciones en
sus intensidades pero que no indican un cambio significativo en las mismas, al igual que [O
11] 7325+ A; no obstante, la linea de [O 11] A\3727+ A muestra una disminucién a la mitad de
su valor entre 1972 y el 2020. La Subfigura 5.8d muestra la disminucion importante de la linea
de [N 11] \6584 A mientras que la linea de [N 11] A\5755 A no muestra un cambio significativo.

Un detalle importante en la evolucion temporal de las lineas es que la emision de linea de
He 11 \4686 A se reporta en los trabajos de Kohoutek (1968), Ahern (1978) y Barker (1978); no
obstante, la emision de esta linea no se detecta en ninguna de las observaciones del OAN-SPM
ni tampoco en los datos reportados por Wesson et al. (2005). Esto, aunado a la disminucién
en intensidad de las lineas nebulares de [O 111], podria indicar la posible recombinacién de
la nebulosa; sin embargo, para poder confirmar este escenario seria necesario determinar si
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Figura 5.8: Evolucién temporal de las intensidades lineas importantes de M 3-27 entre 1972 y 2021,
respecto a lalinea de He 1 \5875 A. Se incluyen los datos recopilados de la literatura y las observaciones

del OAN-SPM.

la luminosidad de la estrella central ha disminuido en este periodo de tiempo, lo cual es un

trabajo que se desarrollard a futuro.

5.4.3. DiagramaR1 — R2

Un problema que se presenta con las caracteristicas de la emision de lineas de M 3-27 es que

éstas podrian indicar que se trata de una estrella simbiética en vez de una nebulosa planetaria.

Gutiérrez-Moreno et al. (1999) definen a las estrellas simbidticas son sistemas binarios in-

teractuantes las cuales tienen tres componentes principales: una estrella gigante fria evolucio-

nada, una nebulosa ionizada que presenta emision de lineas y una fuente caliente que emite

radiacion, la cual puede ser una enana blanca que expulsa viento, una subenana caliente o
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un disco de acrecién de una estrella en secuencia principal. De acuerdo con estos autores,
las estrellas simbidticas se pueden clasificar en dos importantes grupos: las tipo S y las tipo
D y D’ Las tipo S muestran la presencia de una estrella fria y tienen densidades mayores a
10” cm 3 y la temperatura de su fuente es mayor a 70,000 K, mientras que las estrellas tipo de
D y D’ muestran la presencia de polvo y tienen densidades menores a 10 cm 3 y fuentes con
menores temperaturas (60,000 K).

En los trabajos de Gutierrez-Moreno (1988) y Gutiérrez-Moreno et al. (1995) se propuso
hacer uso del diagrama 21 — R2 para hacer una distincion entre las estrellas simbi6ticas y las
nebulosas planetarias a partir de las intensidades de las lineas de [O 111] A\5007 y 4363 A y de
H 1 Hy y HJ. El argumento de utilizar estas lineas es que el cociente de [O 111] AA\5007 y 4363
A es un buen indicador de temperatura para las nebulosas planetarias y constituye un buen
indicador de densidad para las estrellas simbidticas. Para poder construir este diagrama los
autores definen los pardmetros i1, R2, y R3 como:

Rl — I([O 111] A4363)
I(Hv)

_ I([O 1m1] A5007)
= )

_ I([O 1m1] A5007)

13 = I([O 111] \4363)

Los parametros R1 y R2 definen un plano en el cual se analiza el comportamiento del
parametro R3. El diagrama 1 — R2 para las distintas observaciones de M 3-27 se presenta en
la Figura 5.9. En este diagrama se pueden encontrar tres regiones (A, B y C) delimitadas por
dos valores del pardmetro R3: la separacion entre las Regiones A—B estd marcada por la linea
que se traza con 23 = 27.5 mientras que la separacion entre las Regiones B — C estd marcada
por la linea que se traza con R3 = 13.1, que separa dos regimenes distintos de densidad. De
esta forma, para estas regiones se tiene que:

= En la Region A se encuentran las nebulosas planetarias.
= Enla Region B se pueden encontrar a las nebulosas planetarias jovenes.
= Enla Region C se pueden encontrar a las estrellas simbidticas.

En la Region C se pueden encontrar dos subregiones: en la zona en donde R1 < 1 se
encuentran la mayoria de las estrellas simbi6ticas tipo S mientras que en la zona en donde
R1 > 1 se encuentran las estrellas simbidticas tipo Dy D’.
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En esta ultima subregion, la separacion entre las estrellas simbidticas tipo D y D’ con las
nebulosas planetarias jovenes no es del todo clara, ya que incluso Gutiérrez-Moreno et al.
(1995) muestran que las nebulosas planetarias jovenes en su evolucién pueden cruzar desde
la Region B hasta esta subregion de 1a Region Cy luego volver a la Regién B. En la region C, las
variaciones del pardmetro R1 indican cambios enla 7, debido a cambios en la temperatura de
la estrella mientras que cambios en el pardmetro R2 indican cambios en la n. de la nebulosa,
mientras menor sea el valor de R2 mayor seré la n.. En la subregion superior de la Regién C
la separacion entre las estrellas simbioticas tipo D y D’ con las nebulosas planetarias jovenes

no es del todo clara, detalle que Gutiérrez-Moreno et al. (1995) también notaron para el caso
de IC 4997.

R1-R2 Diagram (M3-27)
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Figura 5.9: Diagrama R1 — R2 para M 3-27 construido con los datos compilados de la literatura y los
observados en el OAN-SPM.

En el diagrama R1 — R2 de M 3-27 (Figura 5.9) se puede encontrar que todos las obser-
vaciones de M 3-27 se encuentran dentro de la subregion superior de la Regiéon C, en donde
no es del todo claro la separacion entre las estrellas simbidticas D y D’ con las nebulosas pla-
netarias jovenes. Se puede encontrar una variacion importante de las observaciones, ya que
el valor de R2 ha disminuido a lo largo del tiempo, ya que para los datos de 1964 a 1978 se
tiene que R2 ~ 4, mientras que para los datos posteriores al 2004 se tiene que R2 ~ 1.5 — 2.
Por otro lado, el pardmetro R1 también ha sufrido cambios ya que en los datos de 1964 a 1978
R1 ~ 1.5 — 2, enlos datos del 2004 R1 ~ 3.2y en los datos de 2019 a 2021 R2 ~ 2 — 2.5.

Por lo tanto, es importante recalcar que para el caso especifico de M 3-27 este diagrama
resulta ambiguo y no permite sefialar con certeza si M 3-27 es una nebulosa planetaria o una
estrella simbidtica y, més alld de la variacién del pardmetro 123, nada mds puede concluirse.

La variacion del pardmetro R3 en el tiempo, que representa el cociente entre las lineas de
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[O 1] A\5007/4363 A, puede visualizarse mejor analizando su comportamiento temporal, el
cual se presenta en la Figura 5.10. Esta grafica muestra que el cociente ha disminuido desde
4.0 — 4.5, en 1970, hasta 1.5, para después del 2000, esto debido a la disminucién en la inten-
sidad de la linea de A\5007 A. Las variaciones de este cociente se reflejardn en cambios en el
célculo dela T, yla n. cuando se utiliza como cociente de diagnéstico, lo cual se mostrara en
las siguientes Secciones.
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Figura 5.10: Evolucién temporal de los cocientes de las intensidades de las lineas nebulares y aurorales
de [O m1]. Se incluyen los datos recopilados de la literatura y las observaciones del OAN-SPM.

5.5. Condiciones fisicas y abundancias

En esta seccion se presentan los cdlculos de condiciones fisicas, abundancias iénicas y abun-
dancias totales realizados con PYNEB tanto para los datos recopilados de la literatura como
los obtenidos en el OAN-SPM. Ademads se explicardn los problemas encontrados para estos
célculos y las suposiciones que tuvieron que realizarse.

5.5.1. Datos recopilados de la literatura

Temperaturas y densidades electrénicas

Para el caso de los datos recompilados de la literatura, (1964—1974) se tienen reportadas po-
cas lineas de emision que permitan utilizar los cocientes de diagndstico para determinar las
condiciones fisicas.

En la Figura 5.11 se presentan los diagramas de diagndstico construidos con PYNEB. En
todos los diagramas de diagnéstico se traza una 7, supuesta de 16,400 K, que fue la que estimé
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Ahern (1978) segtin su metodologia. Para los datos de Adams (1975), Ahern (1978) y Kohoutek
(1968) solo se puede trazar el cociente de [O 111] A\5007/4363 A que resulta ser sensible a la
densidad. Paralos datos de Barker (1978), se pueden trazar los cocientes [O 11] AA3727+/7325+,
[N 1] A\5755/6584 A y de [O 111] A\5007/4363 A, los cuales los cocientes de [O 1] y [O 1] se
muestran sensibles a la n. mientras que el cociente de [N 11] conserva una sensibilidad ala 7.,
la cual se puede estimar en la zona donde cruza con el cociente de [O 11] dando un valor de ~

18,600 K.
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Figura 5.11: Diagramas de diagnéstico construidos con PYNEB para los flujos de M 3-27 recopilados
de la literatura. La linea horizontal representa el valor de T, = 16,400 K estimado por Ahern (1978).

Para este conjunto de cuatro observaciones se estimaron las densidades suponiendo la 7,
supuesta de Ahern (1978), aunque para los datos de Barker (1978) también se calcularon las
densidades con la T, que se obtiene con el cociente de [N 11. Para los datos de Adams (1975),
Ahern (1978) y Kohoutek (1968) s6lo se puede suponer a la nebulosa con una tinica zona de 7,
y de n., de ~16,000 Ky ~10° cm3; por el contrario, para los datos de Barker (1978) se pueden
suponer una Unica zona de 7, y dos zonas de n., las definidas por los cocientes de [O 11] y de
[O 111], de ~10* y ~10° cm 3, respectivamente. En la Tabla 5.4 se presentan estos resultados.
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Referencia K68 Ad75 Ah78  Barker (1978)
Ano de obs. 1964 1973 1974 1972

T, (Ah78) 16,400 16,400 16,400 16,400 —
T, [N 1] — — — — 18,600
ne [N 11] (x 10%) — — — 3.34 —
ne [0 1] (x10%) — — — — 2.25

n.[Om (x105) 3.06 284 3.0l 275 219

Tabla 5.4: Condiciones fisicas de M 3-27 determinados con los datos recopilados de la literatura. n. en
cm3yT.enk

Abundancias ioénicas

Las abundancias i6nicas se calcularon tinicamente para los datos de Barker (1978), en donde
se encuentra el mayor nimero de lineas reportadas y menos suposiciones se requieren para
los célculos. Para estos datos se adopt6é un modelo de dos zonas de densidad y de una sola
temperatura: una zona de baja densidad, definida por el cociente de [N 11], para las especies
una vez ionizadas y una zona de alta densidad, definida por el cociente de [O 111], para los espe-
cies dos veces ionizadas. Se hicieron los cdlculos de abundancias para las dos 7, la de 16,400
K estimada por Ahern (1978) y con 18,600 K estimada con el cociente de [N 11] para comparar
ambos resultados. De esta forma se determinaron las abundancias de las lineas prohibidas de
O™, N*, S*, 0™ yNe™ y de las abundancias de las lineas de recombinacién de He* y He™2.

Para el caso de las abundancias de las lineas aurorales y nebulares de O™, N y O*2, éstas
coinciden con las abundancias de sus respectivas lineas nebulares debido a que el método pa-
ra calcularlas fue el mismo, utilizando las mismas condiciones fisicas 7, y n.. En estos casos se
utilizaron las lineas de [O 11] A\3727+ y 7325+, [N 11] A\6584 y 7555 A, [O 111] AA\5007 y 4363 A.
La abundancia del Ne*? se determiné utilizando lalinea de A3869 A mientras que la de S* uti-
lizando las lineas de A\6716 y A6731 A. La abundancia de He" se calcul6 con lalinea de \5875 A
mientras que la abundancia de He*? se determiné con la linea de \4686 A, para estos casos la
abundancia del He™ se calcul6 con las condiciones de las zona de baja densidad mientras que
la abundancia del He*? se calcul6 con las condiciones de la zona de alta densidad.

Los valores calculados de abundancias i6nicas paralas dos 7, 16,400y 18,600 K se presen-
tan en la Tabla 5.5, en donde se comparan los resultados obtenidos.

Abundancias totales

Las abundancia total del He/H se determiné sumando las abundancias iénicas de He™ y He*?,
la mayor contribucién a la abundancia de He/H es el He™ ya que es 50 veces mayor que la
abundancia de He™. Las abundancias totales fueron de 12 + log(He/H) = 11.06, para 16,400
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Referencia Barker (1978)
Afio de obs. 1972

T, 16,400 18,600
X+z'/H+

O+ (x10~®)Neb. 11.93  6.26
0" (x10~%) Aur.  9.13  6.25
NT (x107%) Neb. 1.73 1.26
N*(x107%) Aur. 173  1.26
0*2(x10%)Neb. 1.64  1.02
0*2(x10~%)Aur. 1.64  1.02

Ne™? (x107°) 4.07 2.81

St (x1077) 3.71 2.13

Het \5875 A 0.112  0.102
Het? \4686 A 0.002  0.002
X/H

He/H 11.06 11.01
O/H 8.25 8.04

ICF(O) (DI114) 1.01 1.01

N/H 7.41 7.11

ICE(N) (KB94) 14.84 17.42
Ne/H 7.64 7.48

ICF(Ne) (KB94) 1.08 1.07

X/O

N/O —0.84 —0.93
Ne/O —0.60 —0.56

Tabla 5.5: Abundancias i6nicas y totales de M 3-27 determinados con los datos recopilados de la lite-
ratura.

K,y 12 + log(He/H) = 11.01 para 18,000 K.

El O/H se determind utilizando el ICF de Delgado-Inglada et al. (2014). La abundancia de
O™ representa una pequena fraccién de la abundancia de O™ (< 5 %) y la correccién del ICF
porlapresencia de O™ es muy pequefia, por tanto, puede verse que el O*? representa la mayor
parte del O de la nebulosa y los valores que se obtienen son de 12 + log(O/H) = 8.25, para
16,400 K, y 12 + log(O/H) = 8.04, para 18,600 K

La abundancia total de N/H se determiné con el ICF de Kingsburgh y Barlow (1994) ob-
teniendo un valor de 12 + log(N/H) = 7.41 y de log(N/O) = —0.84, para 16,400 K, y de
12 + log(N/H) = 7.11 y log(N/O) = —0.93, para 18,600 K. La abundancia total de Ne/H se
determiné con el ICF de Kingsburgh y Barlow (1994) obteniendo un valor de 12 +1log(Ne/H) =
7.64 ylog(Ne/O) = —0.60, para 16,400 K, y 12 + log(Ne/H) = 7.48 ylog(Ne/O) = —0.56, para
18,600 K. Todos los valores calculados de abundancias totales se presentan en la Tabla 5.5.
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Los valores de He/H, N/O y Ne/O son consistentes con los presentados por Kingsburgh y
Barlow (1994) para nebulosas planetarias del disco de la galaxia que no son tipo I de Peimbert
y son de valores subsolares (Asplund et al. 2009). Con los datos recopilados de la literatura
no fue posible determinar las abundancias totales de ningtin otro elemento, por ejemplo, la
de S/H ya que no se encuentra la emision de S™ para poder calcular la abundancia i6nica y
utilizar un ICF que considera su presencia.

Hasta este punto del anadlisis, se ha estado considerando que la emision de las lineas de
Balmer de H 1 proviene de la nebulosa. Este escenario podria suponerse posible debido a que
los valores del cociente Ha / H son menores a 4, lo que indicaria el supuesto caso de autoab-
sorcion en la serie de Balmer que se consider6 al momento de desenrojecer y que los valores
de abundancias totales corresponden a una nebulosa planetaria tipica del disco gal4ctico no
de tipo I; sin embargo, no se tiene una evidencia contundente con los datos de 1970 sobre el
origen de la emision de las lineas de H 1, ya Miranda et al. (1997) no reporté la presencia del
perfil tipo P-Cygni sino hasta 1997.

Por otro lado, las T, que se utilizaron para estos cédlculos de abundancias pueden ser in-
ciertas, ya que la de 16,400 K fue supuesta a partir del calculo de Ahern (1978) con su propia
metodologia mientras que la que se calcul6 con [N 11] de 18,600 K se basa en el cociente de
lineas con errores muy grandes. Es necesario calcular el error asociado a esta temperatura pa-
ra dar un valor més certero de las abundancias determinadas con ésta, la que en principio
seria més adecuada para utilizarse ya que se calcula con los mismo parametros de la observa-
cién; no obstante, esto aun se continta trabajando. Para las comparaciones de las siguientes
secciones se utilizardn las abundancias que se determinaron con la 7, de 18,600 K.

5.5.2. Datos del OAN-SPM

El andlisis de condiciones fisicas y abundancias también se realiz6 para los datos observa-
cionales obtenidos durante las distintas temporadas en el OAN-SPM del 2004, 2019 y 2021. A
diferencia de los datos recopilados de la literatura, los datos obtenidos en el OAN-SPM per-
miten la deteccién de un mayor nimero de lineas, ya que se trata de espectros con mejores
resoluciones espectrales, con tiempos de exposicion cortos y largos, que cubren un rango de
longitudes que permiten detectar a las lineas mds importantes para el andlisis nebular y que
los detectores utilizados en todas estas observaciones fueron CCDs.

Condiciones fisicas a partir de las lineas prohibidas

El primer paso para el anélisis fue construir, utilizando PYNEB, los diagramas de diagnostico
para estas observaciones a partir de las intensidades desenrojecidas de sus lineas y los dis-
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Figura 5.12: Diagramas de diagndstico construidos con PYNEB para los flujos de M 3-27 presentados
en la literatura, corregidos utilizando la metodologia de las lineas de He 1.

tintos cocientes de diagndéstico disponibles. Estos diagramas se presentan en la Figura 5.14

e incluyen las observaciones realizadas con los espectrografos REOSC-Echelle y Boller & Chi-

vens entre 2004 y 2021. Debido a que los datos del OAN-SPM permiten la deteccién de un buen

numero de lineas, en los diagramas de diagnéstico se pueden encontrar varios cocientes de

lineas, a diferencia de los que se presentaron en la seccién anterior para los datos recopilados
de la literatura que s6lo muestran los cocientes de [O 11| A\5007/4950 A y [N 11] A6584/5755 A.
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La Figura 5.14 muestra la presencia de distintos cocientes de lineas en los diagramas de
diagnéstico, los cuales son:

= [O1] AN(6300 + 6361)/5575 A.
= [N1] A\5198/5200 A.

= [Su] AN6716/6731 A.

= [Sulb A\(6716 + 6731)/4069 A.
= [O1] AX3726/3729 A.

= [O11]b AA3727+/7325+ A.

= [N 1] A\(6548 + 6584)/5755 A.
» [Clm] AN5537/5517 A.

=[O 1] AN(5007 + 4959)/4363 A.
= [Arm] AA7135/5192 A,

= [Ariv]b AN(4711 + 4740)/7170 A.

Si se compara el comportamiento del cociente de lineas de [O 111] entre los diagramas de
diagnéstico de los de los datos de la literatura (Figura 5.11) con los de las observaciones del
OAN-SPM (Figura 5.14) se puede notar que el valor de densidad que traza aumenté por un
orden de magnitud, ya que para los datos de 1964—1974 éste trazaba densidades ~ 10® cm™
mientras que para los datos del 2004—2021 traza densidades ~ 107 cm 3. Para el caso del co-
ciente de [N 11], se encuentra que para los datos reportados por Barker (1978) muestra atn
sensibilidad a la 7, mientras que para las observaciones posteriores al 2004 se muestra sensi-
ble ala n. y define densidades de entre ~ 10° — 10° cm™3.

De la interpretacion del diagrama R1 — R2 (Figura 5.9) se presumia un amento en la n, de
M 3-27 debido a los cambios del pardmetro R3 debido a la disminucién de la intensidad de [O
111] A5007 A entre las observaciones recopiladas de la literatura y las observaciones del OAN-
SPM en un periodo de treinta afios; esto se puede confirmar con los diagramas de diagndéstico
presentados en las Figuras 5.11 y 5.14 ya que se puede ver el aumento de densidad que traza
el cociente de [O 111] un orden de magnitud de ~ 10% a 107 cm 3.

Como sucede con el cociente de [O 111] en los datos recopilados de la literatura, para las ob-

servaciones posteriores al 2000, los diagndsticos que deberian ser sensibles ala 7, se muestran
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sensibles a la n, indicando una alta densidad en la nebulosa. El tinico cociente sensible a 7,
es el de [O 1] en todas las observaciones en donde se detecta; no obstante, los valores de 7T,
que se calculan representarian los valores de temperatura de la zona mas externa y neutra de
la nebulosa en donde el material se recombina, en la cual ya se da la interaccién con el me-
dio interestelar neutro, por lo tanto, las 7, determinadas con [O 1] no representarian un valor
realista de la 7, de las zonas mds internas de la nebulosa que si estdn ionizadas.

Por otra parte, los cocientes de los distintos iones muestran que en M 3-27 existe un gra-
diente de densidades, en el cual se pueden definir al menos dos zonas: una zona externa con
n. ~ 10° cm ™ definida por los cocientes de densidad de las iones una vez ionizados y una zo-

na interna que alcanzan, > 10" cm ™3

, en donde se encuentran las especies mds ionizadas; sin
embargo, los cocientes auroral-nebular de las lineas de especies una vez ionizadas, que debe-
rian ser sensibles a la 7., en vez de la n. ([O 11]b, [S 11] y [N 11]), trazan densidades intermedias
entre estas dos zonas 10° — 10° cm 3.

Debido al comportamiento ya descrito de los cocientes de diagnéstico parala 7, no puede
determinarse una 7 a partir de estos. A diferencia del diagrama de diagnéstico de IC 4997 (Fi-
gura 2 del articulo de Ruiz-Escobedo y Penia 2022), en donde el diagndstico de [N 11] mostraba
una sensibilidad a la 7, para los datos de M 3-27 no se tiene ningin diagnostico que estime
la 7, de la zona ionizada de la nebulosa. Dado este problema, el andlisis de las condiciones
fisicas de M 3-27 para la determinacion de la 7, requiri6 de varias hipétesis.

Ademis de la aproximacion a la T, propuesta por Ahern (1978) de 16,400 K, Wesson et al.
(2005) enfrentaron este problema con otra metodologia. Para poder aproximarse a la 7. de
este objeto Wesson et al. (2005) primero estimaron la n, de la nebulosa a partir de las lineas
altas de la serie de Balmer de H 1, encontrando que la n. de la zona interna de este objeto es
del orden de 107 cm~3. Utilizando esta densidad n. = 10’ cm 2 con el cociente de las lineas
de [O 111] A)\4959/4363 A estimaron una 7, de 13,000 K. Adem4s, determinaron una n, para
la zona externa de 3200 cm 2 con el cociente de las lineas de [O 11] A\3726/3729 A.

Siguiendo la metodologia de Wesson et al. (2005) para determinar la 7, si para todos los
datos del OAN-SPM se supone una n, = 10’ cm™3 se pueden estimar las 7, a partir del co-
ciente de [O 11] para cada observacion. Esta n. supuesta esta representada en los diagramas
de diagndstico como una linea vertical en cada uno de éstos (Figura 5.14). Al utilizar esta n. y
determinar el valor de la T, para el cociente de [O 11| se obtienen T, de entre 16,000 y 18,000
K, las cuales se presentan en la Tabla 5.6. En el caso de los datos de Boller & Chivens del 2004,
no se pudo obtener un valor de 7, utilizando esta metodologia y por tanto, se supuso la calcu-
lada con los datos del REOSC-Echelle del mismo afio. Estos valores de 7. son mayores al valor
estimado por Wesson et al. (2005) de 13,000 K.

Al definir esta densidad, se pueden estimar 7, con los cocientes de las lineas de [O 111] y [Ar
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11]. Estas temperaturas resultan en valores de 13,000 — 18,000 X', que son consistentes con los
valores estimados por Ahern (1975) y por Wesson et al. (2005). De estas dos temperaturas, la T,
del [O 111] se supuso como la temperatura tinica de la nebulosa y utilizando ésta se calcularon
los valores de n. que trazan los distintos cocientes de diagnéstico. De esta forma, se defini6é
un modelo de nebulosa con una tnica 7, determinada con el [O 111] y dos zonas importantes
de n., una zona externa de baja densidad de 10* cm 3 y una zona interna de alta densidad de
10" cm™3; sin embargo, también se consideré como una zona de densidad para [N 11] la zona
que traza su diagnostico de 10° cm 2 y de [S 11]b que traza una densidad de 10° cm 3.

Los valores de las condiciones fisicas, 7, y n. de las observaciones de M 3-27 en el OAN-
SPM se presentan en la Tabla 5.6.

Condiciones fisicas a partir de las lineas de recombinacién

Para el caso de las lineas de recombinacion, las 7. se calcularon utilizando las lineas de He 1y
de O 11, siguiendo las metodologias de Zhang et al. (2005) y Peimbert et al. (2014), respectiva-
mente. La 7, de las lineas de He 1 se determin6 utilizando las Ecuaciones 2.14 — 2.18 ya que
10* es el valor mds adecuado al valor que se obtiene con la densidad calculada con O 11. La T,
del cociente de He 1 A\\7281/6678 A se pudo determinar para los datos obtenidos con Boller &
Chivens del 2004 (300 1 mm~'), REOSC-Echelle del 2019 y Boller & Chivens (600 | mm™') del
2021; en los demds casos no pudo detectarse la linea de A\7281 A. La T, de O 11, calculada con
la Ecuacién 2.24, s6lo se pudo calcular en los espectros del REOSC-Echelle del 2004, 2019 y
2021.

M3-27 (Echelle 2019)
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Figura5.13: Diagrama de diagndstico de laslineas de O 11 AA4649/4661 del espectro del REOSC-Echelle
del 2019.

En la Figura 5.13 se presenta el diagrama de diagnodstico para las lineas de recombinacion
de O 11. No se pudo calcular la T, del O 11 a partir del cociente de A\4649/4089 A ya que la linea
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de 24089 A no pudo detectarse en ninguno de los espectros. Sélo en el espectro del REOSC-
Echelle del 2019 se pudo determinarlan, de O 11 con el cociente de A\\4649/4661 A. Los valores
de 7. y n. determinados con las lineas de recombinacion se presentan en la Tabla 5.6.

5.5.3. Cdlculo de abundancias respectoa H"

Si bien, como ya se dijo, los perfiles y velocidades radiales de las lineas de H 1 apuntan a que
su emision se origina en la atmasfera de la estrella, en esta seccion se presenta el cdlculo de
abundancias siguiendo el procedimiento usual del cdlculo de abundancias relativas a la linea
de Hf; en contraste, en la siguiente Seccién se presentard el calculo respecto a las lineas de
He™ para poder comparar ambos resultados. Por otro lado, al igual que para los datos de 1970
conlos datos de Barker (1978), s6lo se presentaran los cdlculos de las abundancias i6nicas para
los datos obtenidos con el espectrografo REOSC-Echelle en 2019 y Boller & Chivens de 300 1
mm~! del 2021, ya que son los espectros del OAN-SPM para los cuales menos suposiciones
son necesarias para el célculo de abundancias y se obtuvieron en un periodo de menos de
dos afios uno del otro.

Abundancias i6nicas de las lineas de recombinacion

Para calcularlas abundancias iénicas de las lineas de recombinacion paralos datos del REOSC-
Echelle del 2019, de Het, C*2, N2y 02, se utiliz6 la n. determinada a partir de las lineas de O
11 \\4649/4661 A; para el caso de He™ se utiliz6 la T, de He 1 determinada con la metodologia
de Zhang et al. (2005) mientras que para los demds iones se utilizé la 7, de O 11 calculada con
la metodologia de (Peimbert et al. 2014), estos valores estdn presentados en la Tabla 5.6. La
abundancia de He™ se determind utilizando la linea de He 1 \5875 A, 1la de C™2 con su linea
de C 11 \267 A, 1a de O™ se determiné con las intensidades de las lineas de su multiplete V1,
y con la intensidad total del mismo multiplete, y la de N™? con las lineas de su multiplete V3
y con la intensidad total del mismo multiplete. En la Tabla 5.8 se presentan los valores calcu-
lados. En el caso de la abundancia de He™ para los datos del Boller & Chivens de 3001 mm™!
del 2021 se supusieron las mismas condiciones fisicas que para el calculo de la misma con los
datos del REOSC-Echelle del 2019 y se utiliz6 la linea de He 1A\5875 A. En este espectro no se
calcularon las abundancias de otras lineas de recombinacion.

Para el caso de los datos de REOSC-Echelle del 2019, una vez determinada la abundancia
de las lineas de recombinacién de N2, se calculé la contribucién de recombinacién a la in-
tensidad de la linea auroral de [N 1]\ 5755 A siguiendo la metodologia de Liu et al. (2000). El
valor calculado de esta contribucion fue de ~ 7 %, el cual se sustrajo de la intensidad obser-
vada para los cédlculos de las lineas de excitacion colisional.
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Pardmetro/Obs. B&Ch 2004 300 Echelle 2004 Echelle 2019 B&Ch 2021300 B&Ch 2021600 Echelle 2021
T.[01] 15,000 + 1000 11,200 400 11,100 300 12,200 1300 9300 11,100 + 200
T, [Ar ] — — 13,500 =+ 700 - 11,000 19,800"2100
T, [O 1] — 18,200750° 16,8001 50 16,300 + 100 17,800 18,000 + 800
T, (zona tnica) — 18,2007350°  16,800150 16,300 + 100 17,800 18,000 + 800
ne [N1] — — 2500350 — — 700770

ne [0 1] — — 230011190 — — 2200713800
ne [S1] 26007859 17007189 1500 + 400 220011250 1200 340011750
ne [Cl 1] — — — 48007 350" — —

ne [St]b — 24,100732%0, 62,9007 ¢ 50 — — 0.9005
ne [N 1] (x10°) — 5.43755) 9.561 50 — — 12.737138
ne [Ar 1] (x107) — — 1.817927 — 1.92 539719
n. [0 1] (x107) 3.287 416 6.74116 5.44703 2.427298 — 7.8471
ne [Arv]b (x107) — — 5.7415%2 — — —

n. (zona externa) 26007500 17001250° 150055,° 220071200 1200 340071500
n. (zona interna) 1 x 107 1 x 107 1 x 107 1 x 107 1 x 107 1 x 107
T.H1(B)) — — 13,400 — — —
T.He1(\\7281/6678) 8500 + 400 — 8200 =+ 900 — 9300 —

T, 01 (P14) — 51007500 5200 + 100 — — 5200 + 100

n. O 11 (4649/4661)

13,9007 959

Tabla 5.6: Condiciones fisicas para M 3-27, n. en cm 3y T, en K.
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Abundancias de las lineas de excitacion colisional

Para el célculo de las abundancias iénicas de las CELs se adopt6é una nebulosa con una tinica
T, y dos zonas principales de n.: la zona de baja densidad se determind utilizando tinicamen-
te la n. que se calcula con el cociente de [S 1] mientras que para la zona de alta densidad se
adopt6 una densidad de 1 x 107 cm 3. Las abundancias i6nicas de las especies una vez ioni-
zadas y del Fe™ se supusieron en la zona de baja densidad mientras que los iones dos o més
veces ionizadas se supusieron en la zona de alta densidad. Sélo el caso del N*, la n,, que se uti-
liz6 para el cdlculo de sus abundancias fue la que se calcula con su propio diagnéstico, ~ 10°
cm~3. Las intensidades de las lineas utilizadas para el calculo de las abundancias i6nicas se
presentan en la Tabla 5.7.

Cuando fue posible, se calcularon las abundancias idnicas de las lineas aurorales y nebu-
lares (transaurorales) de las lineas de O, N*, ST, 02, Ar*? y Ar™ y se compararon los valores
que entre ellas se obtienen.

X+t Lineas (A)

N*  [Nu] A\6548, 6584, 5755
Ot  [Ou] A\3727, 3729, 7325+
02 [0 1] A)\4959, 5007, 4363
Ne®™? [Ne 1] A\3868, 3967

St [S11] AN6716, 6731, 4068
S™2  [Sim] A\6312

CI™2  [Cli] A\5517, 5537

Art?  [Armi] A\5192, 7136

Art3  [Ariv] A\4711,4740, 7170
Fet  [Fe1r] \7155

Fet? [Fe 1] A\4659, 4701, 4734, 4755

Tabla 5.7: Lineas utilizadas para el cdlculo de abundancias i6nicas de las CELs.

En la Tabla 5.8 se presentan los valores de abundancias idnicas de las lineas de recom-
binacién y excitacién colisional obtenidas para las observaciones de M 3-27 realizadas en el
OAN-SPM, ademis de que se incluye el valor del ADF(O2).

Dela Tabla 5.8 se puede apreciar que en el caso de los datos de REOSC-Echelle del 2019, el
O de M 3-27 se encuentra en su mayor parte en forma de O*? ya que su abundancia es dos o
tres 6rdenes de magnitud mas alta que la abundancia de O™; por otro lado, la abundancia de
O™ que se calcula con las lineas de [O 11] A7325+ con los datos de Boller & Chivens del 2021 es
un orden de magnitud menor que la abundancia de O*?, también esta abundancia de O™ es
un poco mads elevada que el valor que se puede calcular con los datos de Barker (1978). Para
otros iones, en general, se encuentra que las abundancias calculadas con sus lineas nebulares
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yaurorales de [O 1], [Ar 1], [Ar v] y [N 11] son similares, las cuales coinciden porla suposicion
de que las 7, y n. usadas para calcularlas son las mismas. En el caso de las lineas nebulares
de [N 1] de los datos de Boller & Chivens el valor puede sobrestimarse ya que estas lineas
pueden estar contaminadas por la emision de la linea de Ha. La abundancia calculada con la
linea transauroral de [S 11] es un orden de magnitud mayor que las calculadas con sus lineas
nebulares, es posible que la intensidad de linea transauroral de A4068 A esté contaminada por
la emisién de lineas de O 11.

Con estos resultados, se decidi6 adoptar como abundancias de ST, N, O*?, Ar™? y Ar*3
las abundancias calculada con sus lineas nebulares, a excepcién de la abundancia de N* de
la observacion del Boller & Chivens de 2021 para la cual se adopt6 la calculada con la linea
auroral de [N 11] A5755 A ya que el valor elevado que se obtuvo con la linea nebular se puede
atribuir a la contaminacion de las alas anchas de la linea de Ho. Para los datos del Boller &
Chivens de 300 1 mm™! de 2021 se adopt6 la abundancia de las lineas aurorales de O ya que
no se pudieron calcular las de las lineas nebulares, mientras que en el resto de los espectros
se adopté como abundancia de O™ la calculada con sus lineas nebulares.

En general, las abundancias de las lineas de excitacion colisional de los iones de que se
pueden calcular con ambos espectros son consistentes entre si, a excepcion de la calculada
con la linea nebular de N que, como ya se mencioné en el espectro de Boller & Chivens es
dos 6rdenes de magnitud mayor y puede estar contaminada por la emisién de He, y la de la
linea nebular de Ar*® que es un orden de magnitud mayor en el espectro de Boller & Chivens
del 2021.

Laabundancia delas lineas de recombinacion de los elementos pesadosy el ADF(O ™) s6lo
se puede estimar a partir los datos del REOSC-Echelle del 2019. E1 ADF(O"2) tiene un valor de
6.107 1%} el cual coincide, dentro de los errores, con el valor estimado por Wesson et al. (2005)
de 5.48.

Abundancias totales

Se pudieron calcular las abundancias totales de He/H, O/H, N/H, Ne/H, Ar/H, S/Hy Cl/H uti-
lizando las abundancias i6nicas presentadas en la Tabla 5.8 y los ICFs utilizados en el articulo
de Ruiz-Escobedo y Pena (2022). Los valores de abundancias totales se presentan en escala
logaritmica (12+log(X/H)) en la Tabla 5.8, ademads de las abundancias relativas al O, log(X/0).

La abundancia de He/H se calcul6 a partir de la abundancia de He™, ya que a diferencia
de los datos recopilados de la literatura no se encuentra la emision de He™ en ninguno de los
espectros posteriores al afio 2000. No se consideré a su vez la posible contribucién de He® a la
abundancia total debido a los problemas conocidos para determinar un ICF apropiado para
este caso, como ya se explico en la Introduccion.
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Como ya se mencion6 en la Subseccién anterior, la abundancia de O" contribuye muy po-
co alaabundanciatotal de O/H, en particular la que se calcul6 con lalinea nebular de los datos
del REOSC-Echelle del 2019. Sin embargo, este valor tan bajo serd importante al determinar la
abundancia total de los demds elementos ya que sus ICFs utilizan el valor de la abundancia de
O™; por lo tanto, la diferencia entre la abundancia calculada con las lineas nebular y auroral,
calculada con los datos de REOSC-Echelle del 2019 y de Boller & Chivens del 2021, también
tendrd importancia en los célculos de abundancias totales para ambos espectros.

La abundancia total de O/H que se obtiene es subsolar: 12+log(O/H) = 8.29 para los datos
del REOSC-Echelle y 12+log(O/H) = 8.34 para los datos del Boller & Chivens del 2021, ambos
valores son menores al valor que determinaron Wesson et al. (2005) de 8.60. Esta diferencia
puede deberse ala 7. que se determiné en ese trabajo, de 13,000 K, la cual puede haber sido
subestimada debido al calculo de la extincion que se utiliz6 para desenrojecer las intensidades
de las lineas de c(H/3) = 0.98.

Por otro lado, debido a la muy baja abundancia del O respecto a O/H para el caso de los
datos de REOSC-Echelle del 2019, el ICF de Kingsburgh y Barlow (1994) para calcular la abun-
dancia de N/H, basado en la razén O/O™, tiene valores muy elevados (~2000) y las abundan-
cias de N/H determinadas son muy elevadas, de 12+log(N/H) = 9.83 y log(N/O) = 1.51; en
contraste el ICF para N que se calcula con la linea auroral de O" con los datos de Boller & Chi-
vens de 300 1 mm~! del 2021 es de ~13 y el valor de la abundancia serad 12+log(N/H) = 7.55 y
log(N/O) = —0.81, un valor mas parecido al determinado con los datos de Barker (1978).

El ICF para Ne de Kingsburgh y Barlow (1994), para calcular la abundancia a partir del
Ne'?, también estd basado en el cociente de O/O*? y dadas las caracteristicas de la abundan-
cia de O que ya se explicaron, este valor es 1, para REOSC-Echelle, y de 1.87, para Boller &
Chivens. Para los datos de REOSC-Echelle del 2019, se obtiene log(Ne/O) = —0.61, el cual
es mayor que el valor solar de log(Ne/O) = —0.76 (Asplund et al. 2009) pero menor o igual
que el de Kingsburgh y Barlow (1994) para nebulosas planetarias del disco galactico no tipo I
de —0.59. Mientras que para el caso de los datos de Boller & Chivens del 2021 se obtiene un
valor de log(Ne/O) = —0.58, el cual coincide dentro de los errores con el valor de las nebu-
losas planetarias del disco galdctico no tipo I y es mayor que el valor solar. En el caso del ICF
de Ne de Delgado-Inglada et al. (2014), el valor es de 1.28 y 1.48, para los datos de REOSC-
Echelle y Boller & Chivens, respectivamente, y se obtiene una abundancia log(Ne/O) = —0.50
y log(Ne/O) = —0.41, para los datos de REOSC-Echelle y Boller & Chivens, respectivamen-
te, los cuales resultan mayores que el valor solar y el de las nebulosas planetarias del disco
no tipo [; no obstante, este ICF se basa en el parametro w, que se define a partir del cocien-
te de O™/(0O" + O™2) y el error asociado a este ICF también deberia de considerarse para la
abundancia final.
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El ICF para Ar de Kingsburgh y Barlow (1994), para corregir cuando se tiene la suma de
Art? Ar™ y Ar™ (en el caso de este objeto se supuso que Ar™* = 0), también arroja un valor de
1, ya que se basa en el cociente de 1/(1—N*/N) y el elevado valor de la abundancia de N para
los datos de REOSC-Echelle provoca que el cociente de N /N tienda a 0. El valor que se obtiene
log(Ar/O) = —2.32, el cual es menor al valor solar ( log(Ar/O) = —2.29) aunque coincide con
el valor de las nebulosas planetarias del disco galactico no tipo I ( log(Ar/O) = —2.31) dentro
del valor de las incertidumbres. Ya que se tiene este problema debido a las abundancias de
N, seria necesario explorar el cdlculo que se obtendria si s6lo se considerara la abundancia
del Ar™ para el célculo de la abundancia total del Ar con el otro ICF de Kingsburgh y Barlow
(1994) que es un valor numérico de 1.87. Para los datos del REOSC-Echelle, el ICF de Delgado-
Inglada et al. (2014) no puede utilizarse debido a que los pardmetros que utiliza estdn fuera de
surango de validez. Para el caso de los datos de Boller & Chivens del 2021, el ICF de Kingsburgh
y Barlow (1994) que se utilizo fue el que s6lo considera la abundancia de Art?, que fue el inico
ion de Ar en estos datos encontrado, y se obtuvo un log(Ar/O) = —2.15 el cual es mayor a los
valores solar y de las nebulosas del disco de la galaxia no tipo I, es necesario comprobar si el
ICF de Delgado-Inglada et al. (2014) puede utilizarse y calcular las abundancias.

El ICF para la abundancia total de S, para cuando se tienen abundancias de STy S2, tam-
bién estd basado en la abundancia de O* /0. Para los datos de REOSC-Echelle el valor del ICF
es de ~9 y para los datos de Boller & Chivens es de 1.66. Para los datos de REOSC-Echelle,
la abundancia log(S/0) = —0.97, el cual es un valor mucho maés elevado que el valor so-
lar (log(S/0) = —1.57) y que el de las nebulosas planetarias del disco galdctico no tipo I
(log(S/0) = —1.78), mientras que el ICF de Delgado-Inglada et al. (2014) no puede utilizarse
porque se encuentra fuera de surango de validez. Para el caso de los datos de Boller & Chivens
se obtiene log(S/0) = —1.82 el cual se convierte en un valor menor que el valor solar y de las
nebulosas planetarias del disco de la galaxia no tipo I, también es necesario comprobar si el
ICF de Delgado-Inglada et al. (2014) puede utilizarse y calcular las abundancias.

Estos resultados muestran un punto que resulta muy importante: el cdlculo de la abun-
dancia i6nica de O se vuelve determinante al momento de calcular las abundancias totales
no so6lo de O/H, sino también de N/H, Ne/H, Ar/H y S/H ya que los ICFs con los que se cal-
culan consideran el valor de esta abundancia. Cuando la abundancia de O* disminuye y es
tres 6rdenes de magnitud menor que la de O™ el ICF de N se vuelve muy elevado (~2000) y la
abundancia de N que se calcula se sobrestima; mientras que para las abundancias de Ne, Ar
y S los ICFs respectivos disminuyen y las abundancias relativas a O de estos elementos dismi-
nuye.

La disminucién importante de la intensidad de las dos lineas nebulares de [O 11] A\3727+
de M 3-27 en un periodo entre 1970y el 2000 provoca que la abundancia calculada con estas
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lineas disminuya hasta dos 6rdenes de magnitud, lo cual se puede encontrar al comparar los
valores obtenidos con los datos de Barker (1978) (con ambas 7,) y los datos del REOSC-Echelle
del 2019; por el contrario, si se utilizan las intensidades de las lineas aurorales de [O 11] A7325+
para el célculo de la abundancia de O, la abundancia que se obtiene con los datos de Boller
& Chivens de 300 I mm~! del 2021 es consistente con la obtenida las lineas aurorales y ne-
bulares de los datos de Barker (1978). Dado este problema, parece ser mas adecuado adoptar
las abundancias totales de las lineas prohibidas utilizando las abundancias iénicas obtenidas
con los datos de Boller & Chivens de 300 1 mm~! del 2021, con los que se obtendrian valores
de abundancias subsolares para el O/H, N/H, Ar/H y S/H mientras que el Ne/H seria subsolar
con el ICF de Kingsburgh y Barlow (1994) e igual al solar con el ICF de Delgado-Inglada et al.
(2014).

Echelle 2019  B&Ch-2021 (300)

X+i/H+

ORLs

He+ \5875 A 0.24179907 0.2325:05
072 (x107%) \4638 A 2.0275>9 —
0+2 (x107%) \4641 A 1.11703 —
072 (x107%) \4649 A 1.1579%) —
072 (x107%) \4661 A 1.0810% —
072 (x107%) \4676 A 1.237037 —
072 (x10%) V1 1.2479% —
C*t2 (x107) A4267 A 1.98700 —
N*t2 (x107%) A5679A  4.14°14 —

N2 (x107%) V3 3.847152 —
CELs

O* Neb. (x1077) 0.79703 —

O* Aur. (x1079) — 18.371812
072 (x107*) Neb. 1.977059 2.16 £0.19
072 (x107*) Aur. 1.9770 2.16 £ 0.07
N*2 (x10~%) Neb. 2.68703° 125.121542
N*2 (x107°) Aur. 1.3870% 2.83105
Net? (x107%) 493708 5.71 +0.28
Ar*? (x1077) Neb. 8.481 2% 9.10 £ 1.10
Art? (x1077) Aur. 6.09 & 0.95 —
Art3 (x1077) Neb. 1.0370% —

Contintia en la siguiente pdgina.
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Echelle 2019

B&Ch-2021 (300)

Art3 (x1077) Aur.
S* (x10~) Neb.
St2(x107%) Taur.

1.9719%
1.7519%

17.957%%

1.3
248753

S*t2 (x107°) 2227055 2.09 £0.17
CIt2 (x1079) — 4.6875%
Fet (x1077) 1.887043 —

Fet? (x1078) 3.97 o8 —
ADF(0+?) 6.10117%; —

12+ log(X/H)

He/H 11.38 4 0.01 11.36 4 0.02
O/H 8.2970% 8.37 £ 0.04
N/H (KB94) 9.8370%3 7.55+0.18
ICF(N) (KB94) 2533.87 1115605 12.741579
Ne/H (KB94) 7691007 7.79 £ 0.02
ICF(Ne) (KB94) 1.00 1.097003
Ne/H (DI14) 7.801005 7.97 £0.04
ICF(Ne) (DI14) 1.28 1.48700
Ar/H (KB94) 5.981008 6.22 4 0.06
ICF(Ar) (KB94) 1.00 1.87
S/H (KB94) 7.3340.11 6.55 & 0.07
ICF(S) (KB94) 9.467 058 1.667930
CI/H (LS00) — 6.9170 3
ICF(C1) (LS00) — 1.8110%
log(X/0O)

N/O (KB94) 1.5179% —0.811018
Ne/O (KB94) —0.61£0.02  —0.58 £ 0.03
Ne/O (DI14) —0.50 £0.02  —0.41 £0.03
Ar/0 (KB94) —2.3240.04  —2.1540.05
S/0 (KB94) —0.971908 —1.82 £ 0.07
Cl/0 (LS00) — —1.4710%

Tabla 5.8: Abundancias i6nicas y totales calculadas para M 3-27 con el espectro REOSC-Echelle del
2019 y Boller & Chivens de 300 l mm ™! del 2021.
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5.5.4. Cadlculo de las abundancias iénicas relativas al He "

Dados los problemas que tienen las lineas de H 1 de M 3-27, las cuales parecen ser emitidas
por la estrella y no por la nebulosa, se buscé calcular las abundancias i6nicas de las CELs
y ORLs relativas a He™. Para este célculo sélo se utilizaron los datos de REOSC-Echelle del
2019, el cual es el mejor espectro de los obtenidos en el OAN-SPM; sin embargo, serd necesario
realizar este célculo para los datos de Boller & Chivens de 300 mm~" del 2021 para considerar
los problemas que se encontraron con las abundancias de O. Este cdlculo queda como un
trabajo a futuro.

A partir de la Ecuacién 2.25, se puede calcular la abundancia iénica de una linea respecto
al He', la cual estd dada como:

X+ I()\) erennssrs(H e, Vierssrs, Te)

= . . 5.1
Het  I(HeIA5875) ex(XF vy, T) (5-1)

En donde ¢, representa la emisividad de la linea con la cual se calculara la abundancia,
€xelrss75 Tepresenta la emisividad de la linea de He 1, calculada con las condiciones fisicas
determinadas para el He™, mientras que ()\)/I(HelI\5875) representa la intensidad relativa
de lalinea a A\5875 A.

Siguiendo este método se obtienen la abundancia de las lineas relativas a Het (X1 /He™);
para poder estimar las abundancias relativas respecto a H" (X '/ H ") pueden hacerse algu-
nas suposiciones: se supone que M 3-27 es una nebulosa planetaria del disco galéctico, que
no es tipo I de Peimbert, cuya abundancia es He/H = 0.11 (Kingsburgh y Barlow 1994) y que
todo el He de M 3-27 se encuentra en forma de He™: He"/H™ = He/H = 0.11. De esta forma,

la abundancia X /H™ se obtendria como:

X X+ Het _ Xt He X+

_ y — 5.2
HT (mevy Het (52)

H+ (xposy Het H (xBoa) A1 He*

Por notacion, para distinguir la abundancia iénica calculada directamente respecto al H*
)Ig—f, se representa la abundancia calculada utilizando el He™ como % (Het)" En la Tabla 5.9
se presentan las abundancias relativas de los iones de M 3-27 relativas al He™ ()Ifl—f (He +)) yre-
lativas al H™ (ifl—f) bajo las suposiciones anteriores. Para el calculo de la emisividad de He™, se
supuso que el He™ se emite en una regién con sus propias condiciones fisicas, T, y n. que
se determinaron con la metodologia de Zhang et al. (2005) y la n. con el cociente de O 11

A\4649/4661 A, en la zona de las lineas de recombinacién.
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Abundancias ioénicas de las CELs

Para el cdlculo de las abundancias de las lineas de excitacion colisional siguiendo este método
se supusieron las mismas condiciones fisicas que si se calcularan directamente respecto al

H™. Al comparar ambos célculos, las abundancias iénicas de las CELs calculadas a partir del

+1 . . .
He™ (()I‘;,—+ (He +))) son cerca de 1.2 veces menores que si se derivan directamente que con el H'
X+
( H+ 7

Abundancias i6nicas de las ORLs

Para el calculo de condiciones fisicas de las lineas de recombinacién de C*2, N+2 y O+2 se su-
pusieron las mismas condiciones fisicas que se explicaron en las secciones anteriores. Primero
se calcularon las abundancias i6nicas respecto al He™ para posteriormente ser transformadas
a abundancias relativas a H™ multiplicdndolas por el valor de abundancia de He™ /H™ ya su-
puesto. Un resultado importante que se encuentra es que las abundancias idnicas de las lineas
de recombinacién determinada con este método son menores por un factor de ~3 que si se
calculan directamente respecto al H', lo cual se verd reflejado en el cédlculo del ADF(O™2), el
cual se reduce por un factor de 3, desde 6.10 hasta 2.25. Estos valores se presentan y se com-
paran en la Tabla 5.9.

Estas diferencias pueden atribuirse a haber supuesto un valor de He™/H' menor al que
realmente deberia contener la nebulosa, ya sea porque una parte del He se puede presentar
en forma de He". En este sentido, seria necesario determinar como se distribuye el He* dentro
de la nebulosa y cudl es su contribucion a la intensidad de las distintas CELs y ORLs. Hasta el
momento no se cuenta con informacién que determine la abundancia y distribucion del He™
en M 3-27; sin embargo, una aproximacién que podria realizarse es calcular la posible contri-
bucién del He™ a partir de comparar las 7, de las zonas en donde se emiten las CELs y ORLs
yla T, de He 1 siguiendo la metodologia que presentaron Garcia-Rojas et al. (2022) en donde
se calculan factores de peso. También, podria estimarse la contribucién del H" a la emision
de He" comparando la 7T, del salto de Balmer y la 7, de He 1; sin embargo, la emision estelar
de las lineas de H 1 tendria que considerarse. Este procedimiento queda como un trabajo a
futuro.

Los resultados de las abundancias i6nicas relativas a He™ y transformadas a abundancias
relativas a H" se presentan en la Tabla 5.10.

Abundancias totales

Las abundancias totales calculadas a partir de las abundancias (%( He +)) se calcularon si-
guiendo la misma metodologia que se utiliz6 para determinar las abundancias totales con las
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XH/HGJF ‘ XH/H(—;IeJr) X+i/H+
ORLs ORLs
Het \5875 A 1.00* Het \5875 A 0.11 0.24170:007
02 (x1073) \638A 5771184 | 02 (x1073) \4638A  0.587018 2.0210:59
02 (x107%) M641A 316708 | 0F2(x1073) \d641A  0.3270%° 1.117515
02 (x107°) M4649A  3.32708 | 0+2(x107%) \4649A  0.3370% 1.15703
02 (x1073) M661A  3.0871%5 | O+2(x1073) \4661A  0.347012 1.08793
02 (x1073) M676 A 356718 | 012 (x1073) \4676 A 0.3971013 1.2375%2
072 (x107%) V1 354704 1 0+2 (x107%) V1 0.397013 1.24759
CH2(x107*) M4267A 5617210 | C*2(x107%) M4267A  0.6270% 1.98707
N*2(x1073) A5679 A  1.1870% | N*2(x107%) \5679A 0.134+0.05  4.14" 19,
N+2(x107%) V3 1.197938 | N*2(x107%) V3 0.134+0.05  3.84713°
CELs CELs
0" (x1077) 6.127245 | O* (x1077) 0.67192! 0.797528
072 (x1073) Neb. 1.567031 | 0*2(x10~*) Neb. 1.71705 1.9710:3
02 (x107%) Aur. 1.56193) | 012 (x107*) Aur. 1.711033 1.97104
N*2 (x10~°) Neb. 2.087038 | N*2 (x107°) Neb. 2287542 2.68103¢
N*2 (x107°) Aur. 1177008 | N*2(x1079) Aur. 1.281929 1.381923
Net? (x107%) 3.841267 | Net? (x107°) 4217573 493708
Art? (x107%) Neb. 6.597097 | Art2 (x10~7) Neb. 7.22+11 8.487128
Art? (x107°) Aur. 4707078 | Art? (x1077) Aur. 515705 6.09 4 0.95
Art3 (x1077) Aur. 8.04732 | Art® (x1078) Aur. 8.821340 10.2815 45
ST (x10~7) Neb. 1.387929 | §*(x107®) Neb. 1.517521 1.757039
S*2 (x107%) Taur. 14.1117% | S*2(x1078) Taur. 15.4713%  17.95M400
St2(x1079) 1.74 4+ 0.30 | $*2 (x107°) 1.91793%2 2221522
Fet (x107°) 1.45%038 | Fet (x1077) 1.597041 1.881043
Fet? (x1077) 3.1119% | Fet? (x107?) 3.41758 3.971028
ADF(0?) 2.2410%1 | ADF(01?) 224753 6.1077%

Tabla 5.9: Abundancias i6nicas de las CELs y ORLs relativas al He™ y H™ calculadas para los datos
del REOSC-Echelle del 2019. * representa el valor supuesto de Kingsburgh y Barlow (1994) para una
nebulosa planetaria del disco galactico no tipo L.

abundancias iénicas calculadas respecto a H* ()lfl—f). Ambos resultados se presentan resulta-
dos se presentan en la Tabla 5.10.

Los resultados mostrados en la Tabla 5.10 muestran que las abundancias totales calculadas
apartir del He* son ~ 0.1 dex menores que si se calculan directamente a partir del H. En este
caso, laabundancia total de O bajade 8.30a8.21, en la escala de 12+log(O/H). Ocurre lo mismo
con las abundancias de los otros elementos; sin embargo, la abundancia de estos elementos
relativa a O (log(X/H)) se mantiene sin cambios.
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Xt XT?

HT (Het) HY
12+ log(X/H)
He/H 11.04 11.38 + 0.01
O/H 8.2310.98 8.29170:9%
N/H (KB94) 9.76 0% 9.8370%3
ICF(N) (KB94)  2501.537153%87 2533.871115605
Ne/H (DI14) 7.7310% 7.8010 00
ICF(Ne) (DI14) 1.28 1.28
Ne/H (KB94) 7.621097 7.691000
ICF(Ne) (KB94) 1.00 1.00
Ar/H (KB94) 5.78 £ 0.08 5.987 003
ICF(Ar) (KB94) 1.00 1.00
S/H (KBY4) 7264010  7.33+0.11
ICF(S) (KB94) 9.4271%3 9.467 33
log(X/O)
N/O (KB94) 1.54 1019 1.51+03
Ne/O (KB94) —0.61+0.02 —0.61 +0.02
Ar/O (KB94) 2324004 —2.3240.04
S/0 (KBY4) —0.97190¢ —0.97190¢

Tabla 5.10: Abundancias totales de M 3-27 calculadas con los datos del espectro REOSC-Echelle del
2019 utilizando las abundancias i6nicas determinadas a través del He™ comparadas con las que se
calcularon directamente respecto al H™.

5.5.5. Abundancias i6nicas y totales para distintos valores de 7,

Dado que el célculo dela T, paralaslineas de excitacion colisional de M 3-27 requiere de supo-
siciones, en esta seccion se presentan los calculos de abundancias idnicas de las lineas prohi-
bidas y totales de los datos de obtenidos con el instrumento REOSC-Echelle del 2019 para un
rango de 7, de entre 11,000 Ky 20,000 K, para los célculos de abundancias respecto a H" y
para He™. Dentro de este rango de 7, se encuentran las determinadas con el cociente de [O
1] de ~11,000 K, la determinada con [O 111] de ~17,000 K y la que determinaron Wesson et al.
(2005) de ~13,000 K.

Para los célculos de abundancias i6nicas se supuso la misma estructura de densidad de la
nebulosa que se present6 en las secciones anteriores. De igual forma, los cdlculos de abundan-
cias totales se realizaron con los mismos ICFs ya utilizados (Tablas 5.6 y 5.8). Las abundancias
de las lineas de recombinacion no se recalcularon ya que las zonas de 7, y n. para este calculo
ya se habian determinado utilizando sus propios valores de condiciones fisicas. Los resultados
se presentan en la Tabla 5.11.
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Abundancias relativas a H"

Enla Tablas 5.11 y 5.12 se presentan los resultados de abundancias i6nicas y totales relativas
aH™ para el rango de T, de 11,000 a 20,000 K, respectivamente.

La abundancia del O™ domina sobre la del O™ por al menos tres 6rdenes de magnitud y
ésta se incrementa junto con la 7,. Para otros iones, la abundancia del S* es dos 6rdenes de
magnitud menor que la abundancia de S*?, la abundancia de Ar™> es un orden de magnitud
menor que la de Ar™ y la abundancia de Fe™ es un orden de magnitud mayor que la de Fe ™.

Las abundancias de las lineas auroral de O™ es mayor que la de la linea nebular para la
T, entre 11,000 y 15,000 K, el valor de amabas abundancias coinciden dentro de los errores
para T, entre 16,000 y 19,000 Ky para una 7, de 20,000 K la abundancia de la linea nebular se
vuelve mayor que el de la linea auroral. Para el caso de las lineas nebulares y aurorales de N,
las abundancias coinciden entre 11,000 y 13,000 K, mas para 7, mas altas, la abundancia de
la linea nebular es mayor que la auroral. En el caso de las lineas nebulares y transaurorales de
ST, la abundancia de la transauroral siempre es mayor por un factor de 10 que la abundancia
delanebular. En el caso de las lineas de Ar*?, parauna 7, de 11,000 K la abundancia de la linea
auroral es mayor que la de la linea nebular, entre 12,000 Ky 14,000 K ambas abundancias son
iguales dentro de los errores y para 7, mayores a 15,000 K la abundancia de la linea nebular
es mayor que la abundancia de la linea auroral. En el caso del Ar* la abundancia de la linea
auroral es mayor que la de la linea nebular en todo el rango de 7.

Las abundancias i6nicas de O y S*, para todas las 7, son uno y dos 6rdenes de magnitud
menores a las que se calculan con los datos de Barker (1978), respectivamente. Esto puede
atribuirse ala disminucién en la intensidad de las lineas nebulares que se encontré entre 1970
y el 2000.

El valor del ADF(O™?) se incrementa con la 7, desde 1.78, con 11,000 K, hasta 9.34, con
20,000 K. Este aumento se debe a que la abundancia de las lineas de excitacion colisional de
O™ disminuye con la 7, mientras que la abundancia de las lineas de recombinacién de O™
tiene un valor fijo, ya que se determiné con las condiciones fisicas de estas lineas. Si se utiliza la
T. de 13,000 K que determiné Wesson et al. (2005) se encuentra un ADF(O"2) de 3.05, mientras
que para obtener el ADF(O72) de 5.48 se requiere una 7, de 16,000 K.

En el caso de las abundancias totales, presentadas en la Tabla 5.12 la abundancia 12 +
log(O/H) varia de 8.84, para 11,000 K, hasta 8.12, para 20,000 K. Para la 7, de 11,000 K, del
valor del cociente de [O 1], la abundancia es de 8.84; para la 7. de 13,000 K, que fue estimada
por Wesson et al. (2005), la abundancia es de 8.60, mientras que parala 7, de 17,000 K que se
calcula con el cociente de [O 111] el valor de la abundancia es de 8.28.

Parael N, el ICF de (Kingsburgh y Barlow 1994) para calcular laabundancia de N/H, basado
enel cociente de O/O™, tiene un valor muy alto, de ~2000, debido ala muy baja abundancia de
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O™ . Este ICF lleva las abundancias relativas desde 12+log(N/H) = 10.19 y log(N/O) = —1.35,
para 11,000 K, hasta 12+log(N/H) = 9.71 y log(N/O) = —1.60 para 20,000 K, como se explicd
en la seccion anterior, son muy elevadas y muy diferente a la calculada con los datos de Barker
(1978).

En el caso del Ne, los ICFs de Ne de Kingsburgh y Barlow (1994), que basa en la razén
de O™/0 da un valor de 1 para cuando s6lo se observa Ne*? da un valor de 1, debido a lo
que ya se comentd respecto a estas abundancias; el de Delgado-Inglada et al. (2014) arroja
un valor de 1.28. La abundancia calculada con el ICF de Kingsburgh y Barlow (1994) varia
desde 12+log(Ne/H) = 8.31 y log(Ne/O) = —0.53, para 11,000 K, hasta 12+log(Ne/H) = 7.60
y log(Ne/O) = —0.63 para 20,000 K; por otra parte, la abundancia calculada con el ICF de
Delgado-Inglada et al. (2014) varia desde es de 12+log(Ne/H) = 8.42 ylog(Ne/O) = -0.42, para
11,000 K, hasta 12+log(Ne/H) = 7.49 y log(Ne/O) = -0.52 para 20,000 K.

En el caso del Ar, el ICF de Kingsburgh y Barlow (1994) para Ar, cuando se observa Ar™ y
Ar™3, arroja un valor de 1 debido al alto valor de la abundancia total de N, ya que se basa en el
cociente de 1—(1 — N/N™). La abundancia calculada con el ICF de Kingsburgh y Barlow (1994)
varia desde 12+log(Ar/H) = 6.37 y log(Ar/O) = —2.47, para 11,000 K, hasta 12+log(S/H) =
5.84 y log(Ar/O) = —2.27 para 20,000 K.

Finalmente, para el caso del S, el ICF de Delgado-Inglada et al. (2014) no puede utilizarse
porque los pardmetros que utiliza estdn fuera de su rango de validez. El ICF de S de Kings-
burgh y Barlow (1994) varia entre 8.85, para 11,000 K, y 9.64, para 20,000 K. La abundancia
calculada con este ICF varia desde 12+log(S/H) = 7.92 y log(S/0) = —0.92, para 11,000 K,
hasta 12+log(S/H) = 7.14 y log(Ne/O) = —0.98 para 20,000 K.

Con estos resultados se observa que las abundancias de O/H, N/H, Ne/H, Ar/H y S/H dis-
minuyen mientras aumenta la 7}, y las abundancias relativas a O, de N/O, Ne/O, Ar/O y S/O se

incrementan mientras aumenta el valor dela 7.

Abundancias relativas a He™

Al igual que para las abundancias calculadas directamente respecto al H*, también se calcu-
laron las abundancias iénicas relativas a He™ y posteriormente se transformaron a H*; con
éstas se calcularon las abundancias totales para el rango de 7. de 11,000 K hasta 20,000 K.
Estos resultados se presentan en las Tablas 5.13 y 5.14.

Los resultados para las abundancias i6énicas que se obtienen (Tabla 5.13) siguen el mismo
comportamiento que los que se describieron para las abundancias calculadas directamente
respecto a H* (Tabla 5.11), aunque los valores de las abundancias iénicas calculados primero
respecto a He™ son 1.7 veces menores que las calculadas para 11,000 K mientras que para
20,000 K ese factor se vuelve en 0.99. El ADF(O™2) es menor que el calculado directamente a



T. (K) 11,000 12,000 13,000 14,000 15,000 16,000 17,000 18,000 19,000 20,000

X+1/H+

O+ (x1077) 3.32F1° 2367082 1767080 137708 110793 090103 0.7570% 064702 056701 0497017
O72(x107*)Neb.  6.86705, 5147020  4.017035 3.22+031 2664026 224+022 1.924+019 1.67+0.16 1.47+0.14 131+0.13
01?2 (x107) Aur.  16.837035 10.077028 6517015 4487012 3234008 242+0.06 1.88+0.05 1.5040.04 1.2240.03 1.02+0.02

N* (x10"%)Neb. ~ 7.33%0%) 581703 475005  3.99703% 341703 2096702 260707 2.3270% 2097017 1.89701%
N* (x107%) Aur.  7.26%0% 490707 3507017 262101, 203700 16270l 133000 L11T0R 094700 0.827008
Ne*2 (x107°) 2039710 14.60704 1097703 855701 6.88T0n 566705 47675 40770 353700 311700
Art? (x107%)Neb. 2.04701>  1.67707% 1407019 1207908 1.051097 0.931907 0.8370:00 0.75105 0.6870% 0.6370.0
Art? (x107 %) Aur.  3.017018  2.05707% 148700 1121007 0.881005 0.71190 0.5870.03 0.497053 0.4270% 0.37705
128 Art3 (x107")Neb. 3.017}9, 2337077 1.8870% 156702 1327040 1.157038 1.017933 0.907039 0.8110%7 0.731921
Art3 (x1077)Aur.  9.63755  6.5810%L 477705 3.6270%% 2.85103 2311021 1.92104% 1.637018 1411519 1.231015
ST (x107%) Neb. 4.10793° 336703  2.8370%  2.4370% 2.1379%0 1.89101% 1.707015 1.547005 1417071 1317072
ST (x107%) Taur.  52.257520  40.4272%8 3256719 27027166 o3 0114l 1994t 17584108 15711097 14207087 12971080
ST2(x107°) 9.327040  6.66103 4997025 3894020 3.1240.16 257+0.13 2164+0.10 1.85+0.09 1.60+0.08 1.4140.07
Fe™ (x1077) 421108, 346705k 293108 2541038 2.251049 2.0M04 1.8170% 1.65703¢ 1.527031 1.417032
Fet? (x10~%) 11.807 )% 9107130 7307050 6.0370% 512700 4407020 386704 3.43T0%  3.0970% 281007
ADF(0+2) V1 178103 2387038 3.05008  3.79M0F 459708 546708 63700% 7320yl 831y 934713

Tabla 5.11: Abundancias i6nicas de M 3-27 calculadas respecto a H" para distintos valores de 7.
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T. (K) 11,000 12,000 13,000 14,000 15,000 16,000 17,000 18,000 19,000 20,000
12 + log(X/H)
O/H 884+004  871+004  860+004  851+004  843+004  835+004 8284004  822+004 8174004  8.12+0.04

+0.21 +0.20 +0.20 +0.20 +0.20 +0.20 +0.21 +0.21 +0.21 +0.21
N/H (KB94) 10.19@01' i 10.11?1% i 10.04{1% is 9.981?_313:55 9.921? i 9.871? 15 9.831[1) 15 9.781(1) i 9.751? i 9.71;?_51154
ICF(N) (KB94) 207871 L3¢ 2188755 22841130 2367743 24387 37 25027030 255718 26067 50 2648711 26841120
Ne/H (DI14) 8.421902 8.2719002 8.151902 8.04+0.02 7944002 7864002  7.784+002 7724002  7.65+0.02  7.60 £ 0.02
ICF(Ne) (DI114) 1.28 1.28 1.28 1.28 1.28 1.28 1.28 1.28 1.28 1.28
Ne/H (KB94) 8.3119:02 8.1610:02 8.04+0.02 7934002  7.844002 7754002  7.68+£002 7614002  755+0.02  7.4940.02
ICF(Ne) (KB94) 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00
Ar/H (KB94) 6374004  628+004 6204004  613+004 6074004  602+004 5974004  592+004  588+004  5.84+0.04
ICF(Ar) (KB94) 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00
S/H (KB94) 7.921907 7.781007 7.66 7007 7.56 007 7.471007 7.391007 7.3219007 7.251007 7.191007 7.147007
ICK(S) (KB94) 8.851 e 9.011 5 e 9.1413e7 9.2411%9 9.347 13 9.427 131 9.487 52 9.547 5 9.597 5 9.647 %0
log(X/O)

+0.19 +0.19 +0.19 +0.19 +0.19 +0.19 +0.19 +0.19 +0.19 +0.19
N/O (KB94) 1.357009 1407579 1447019 1477519 157009 1537019 1557079 156709 158709 1.6070 19
Ne/O (DI14) —042£0.02 —044+002 —046+£0.02 —047£002 —048+£0.02 —049£002 —0.50700 —0.511903 —0.52100 —0.52100
Ne/O (KB94) —0.53+£0.02 —0.55+0.02 —056+002 —058+0.02 —0594002 —0604002 —0.61750 —0.61190 —0.62190 —0.63150
Ar/O (KB94) —2.471002 —2.431902 —2.471002 —2.381902 —2.351%02 —2331002 2324002 -230+002 —228+002 —2.2740.02
S/0 (KB94) —0.9270:98 —0.9370:98 —0.947506 —0.9570%¢ —0.96705¢ —0.9610.97 —0.977097 —0.971007 —0.981007 —0.987 00

Tabla 5.12: Abundancias totales de M 3-27 calculadas respecto a H para distintos valores de 7.
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partir de las lineas de H™, ya que varia desde 0.96, para 11,000, K hasta 2.89 para 20,000 K.

Para el caso de las abundancias totales (Tabla 5.14), se tiene el mismo comportamiento
respecto a la 7, de los datos que en el caso de las abundancias calculadas directamente res-
pecto a H (Tabla 5.12) aunque los valores de abundancias relativos a H son menores que en el
caso anterior. Las abundancias 12+log(O/H) varian desde 8.60, para 11,000 K, hasta 8.12 para
20,000 K. Si se toman los 13,000 K de Wesson et al. (2005) la abundancia de 12+log(O/H) = 8.43
y no 8.60, para alcanzar ese valor se requiere una 7, de 11,000 K. Las abundancias relativas a
O de N, Ne, Ar y O muestran valores muy similares a los calculados directamente respecto a
HT.

5.6. Velocidades de expansion de las lineas

El andlisis de la cinemética de las lineas de excitacion colisional y de recombinacién a partir de
sus perfiles se realiz6 solamente con los datos del espectro REOSC-Echelle, ya que del conjun-
to de espectros es el que ofrece la mejor resolucion espectral (R ~ 18,000) ademas de cubrir el
mayor rango de longitudes de onda. En el Apéndice C se presentan los anchos FWHM, las v,..4
y las v, de las distintas lineas observadas en los tres espectros obtenidos con el instrumento
REOSC-Echelle de 2004, 2019 y 2021; para el caso especifico de los datos del 2019 se presentan
en la Tabla C.3.

En la Figura (5.14a) se presenta el diagrama de las velocidades de expansion de los iones
en funcién de sus potenciales de ionizacidn, el cual se construy6 con las distintas CELs y ORLs
de M 3-27 siguiendo la metodologia que se present6 en la Seccion 3.4.3; en este diagrama no
se incluyen las lineas de H 1 debido a la complejidad de sus perfiles. En el diagrama se pre-
sentan con puntos azules las lineas de excitacion colisional, con rombos rojos las lineas de
recombinacion y con rombos verdes las lineas de excitacion colisional.

1

El diagrama muestra que [S 11], [N 11] y [S 111] presentan v.,,, superiores a los 25 km s~'; no

obstante las lineas de [Fe 1] y [O 11] muestran v,,, menores (22 y 18 km s, respectivamente)

aunque presentan errores mds grandes. [Ar 111] y [O 111] muestran v,,, de 25y 21 km s™*

, Tes-
pectivamente, mientras que los iones con mayores potenciales de ionizacién [Ne 111] y [Ar 1v]
presentan v,,, de 20y 18 km s™'. De esta forma, si no se considera el comportamiento de las
lineas de [O 11] ni de [Fe 11], la v, de las CELs presenta una disminucién de las v.,, entre la
zona externay la zona interna de M 3-27, que va desde 26 km s~ ! hasta 18 km s .

Por otro lado, aunque las lineas de recombinacion presentan v.,, menores que las lineas
de excitacion colisional (ve,, ~ 15—19kms™!) al considerar los errores no se puede encontrar
una diferencia significativas entre las velocidades de las CELs y ORLs, el caso particular de las

lineas de [O 11] y O 11 coinciden en velocidad, y con esto no se puede concluir que las CELs y
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Figura 5.14: Diagramas de velocidad de expansion para los datos REOSC-Echelle del 2019 de M 3-27:
(a) Velocidades de expansion de los iones en funcién de sus potenciales de ionizacion. (b) Velocidades
de expansién en funcién de las densidades criticas n..;; de las transiciones en donde se emiten las

lineas aurorales y nebulares de [S 11], [N 11], [O 111], [Ar 111] ¥ [AT TV].
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7. (K)

11,000

12,000

13,000

14,000

15,000

16,000

17,000

18,000

19,000

20,000

(XF/He ) (He¥ JHT)
Ot (x1077)

072 (x107*) Neb.
072 (x107%) Aur.
N+ (x107%) Neb.
Nt (x107%) Aur.
Net? (x1079)
Art? (x107%) Neb.
Art? (x107%) Aur.
Art3 (x1077) Neb.
Art3 (x1077) Aur.
St (x1078) Neb.
ST (x107%) Taur.

197107
=
1 1708
| 73+018
yoe

+0—-3.09

—+0.54
6'24—&-0:67
. —0.26
9.057 %
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1467031
41158
s |
#0359

+0.43
122 048
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+0.49
3.20 2034

Losridi
VY _2.24

101
| 7g-+02
lé 57102?15

+24_2.00

08644
-OY_0.09
0.67 = 0.07
Loy
L6602
17. 751)1'.135

-19_181

—+0.27

et

. —0.08
0.57 4+ 0.06

ot

1 6 3 57-5-()1.11?0

. —1.67

08T s
| 49+022
15; 267491?678

. —1.56

o0t
0,450
| 49+022
1 4 391)1.1568

Y —1.48

0.55703)

1.42 +0.20
+0.12
i1
| 374020
1?; 687-191.1561
. —1.41

et
. —0.07
0.37 +0.04
0T
1311
. —1.35

ST2 (x107) 5341060 4131051 333042 5 7gH055 38030 208702 185702 167194l 1537019 1.411%17
Fet (x1077) 2.481_:?% 2.203}%3 2'°°$§3§ 1.85}(%:%; 1.74$§;§§ 1.65%%% 1.57}%;%2 1.51$§;§Z 1.46£§:§§ 1.423%%
2 —8 . . R A X N . B . R
Fet? (x1078) 6.937122  577Hl08 4 97081 4 401077 397100 3.6370% 3367020 316702 2991072 2.85104
ADF(O*?) V1 096707 119701 142707 1.64T0% 1457035 2097030 230705 250705 2707039 2.8970%

Tabla 5.13: Abundancias i6nicas de M 3-27 calculadas respecto a He™" y transformadas a H™ para distintos valores de 7.
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T (K) 11,000 12,000 13,000 14,000 15,000 16,000 17,000 18,000 19,000 20,000
12 + log(X/H)

+0.06 +0.06 +0.06 +0.06 +0.06 +0.06 +0.06 +0.06 +0.06 +0.06
O/H 8.60;8% 8.5118% 8.4318‘% 8'3718'% 8.3118% 842618‘% 8.22;8% 8.1818% 8.1518'% 8.1218_%
WEUE) 0 2l OSNge Mg e SS0an STSlan TSI STtan ST STl
ICF(N) (KBY94) 2026;870% 2140;05%% 2238;830% 2324;850% 24001%95 2465;8%75 2523;51035 2573;32085 2618;%% 2657+70 o
Ne/H (DI14) 817100 806ty 7orfils  789T0L 72y 7Tl 772150 7.677003 7.637003 761002
ICF(Ne) (DI14) 1.28 1.28 1.28 1.28 1.28 1.28 1.28 1.28 1.28 1.28
Ne/H (KB94) 8.0770% 7.96759 7.861700 7.79750 7.727508 7.661700 7.61709 7.57100 7.531700 7.491005
ICF(Ne) (KB94) 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00
Ar/H (KB94) 6.13+£0.06 6.07+£006 602+£006 598+0.06 595+006 592+006 590+006  588+006  586+£006 585+ 0.06
ICF(Ar) (KB94) 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00
S/H (KB94) 7.683}%’ 7572%132 7.49£§;§§ 7.41}‘(1;‘_;% 7.352%&2 7.3%83 7.252‘(1;:;5? 7.211‘(1}2)2 7.17}‘1(}@2 7.14?13;‘2)27
ICF(S) (KB94) g.7gtlil 8oatlds  gogtl  919Fi 92970 937703 9.441131 9511132 9.5671 155 9.6111 58
log(X/0)
N/O (KB94) 1.33235?62 1.39f§§%2 1.43f+(‘§;0{%2 1.47f+3-b}%2 1.5f§r;i)302 1.5211‘{(){%2 1‘5414;(0’6%0% 1.56f+3-b}%3 1.587:5:(){%3 1.59f+g;0{%3
Ne/O (DI14) _0'4218.'8% —0.44J_r8:83 —0.4618183 _0'4718.‘8% _0'4818:85 —0.49+_006%2 _0'51"60023 _0'5118.‘% —0.521818§ —0.521818§
Ne/O (KB94) —0531002  —0.55T002  —0.567000  —0.58T00  —0.59T00°  —0.6700  —0.617003 —0.617003 —0.627 003 —0.637 003
Ar/O (KB94) —2471002 —2.43%002 247000 238700 2357000 —233700% 2324002 -230+£002 2284002 —2.27£0.02

+0.06 +0.06 +0.06 -+0.06 +0.06 +0.07 +0.07 +0.07 +0.07 +0.07
$/0 (KB94) —0.9210% 09370 0957008 095700 096700 —0.97T00!  —0.9770% —0.981557 —0.981557 —0.9870%
Tabla 5.14: Abundancias totales de M 3-27 calculadas respecto a He™ H para distintos valores de 7.
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ORLs se emitan en regiones distintas dentro de la nebulosa.

Las lineas aurorales de [N 11], [Ar 111] y la linea transauroral de [S 11] presentan v,,,, menores
que sus respectivas lineas nebulares. Estas diferencias son de entre 7y 5 km s™!, siendo el [S11]
en donde se encuentrala mayor diferencia. Las diferencias entre las v.,, de las lineas aurorales
y nebulares de [O 111] y [Ar 1v] coinciden dentro del rango de sus errores. La interpretacion,
similar a la hecha para los casos de Vy 2-2 y de IC4997, es que las lineas aurorales provienen
de zonas mas internas de la nebulosa en las cuales se tiene una n. los suficientemente alta
para poder rebasar las n.,.;; de las lineas nebulares de estos iones, provocando que su emisién
se suprima en esas zonas.

Enla Figura 5.14b se muestrala v, de las lineas nebulares y aurorales en funcién delan,;
de las transiciones. En este diagrama se puede observar que las lineas nebulares de [S 11] y [N
11] presentan velocidades de expansion de 6 y 4 km s~! mayores que sus contrapartes transau-
roral y auroral; éstas son las lineas con menor densidad critica y muestran v,,, > 22kms™".
Ademads, lalinea nebular de [Ar 1] tiene cerca de 4 km s™! mds v,,,, que su contraparte auroral.
Por otra parte, las lineas aurorales y nebulares de [Ar 1v] y [O 111] tienen v,,, iguales dentro de
los errores, de 19—21 km s~!. Ademads, este diagrama permite observar que las lineas aurorales
con ne; > 10° cm™3 coinciden en Vezp, dentro de sus errores, y se encuentran en una region
con v, < 24kms™'. La interpretacion que podria darse es que las lineas nebulares de [S 11]
y [N 11] se emiten en una zona con mayor v.,, que el resto de estas lineas y, por las hip6tesis
de estructura de ionizacién y del campo de velocidad de las nebulosas planetarias, esa region
externa es de baja n. y no se suprime la emision de estas lineas.

La v,qq de M 3-27 se calcul6 promediando las v,,; de las lineas de los distintos iones, las
cuales fueron corregidas para obtener la v,,4 heliocéntrica; sin embargo, no se consideraron
las v,44 de las lineas de H 1 debido a la complejidad de sus perfiles. El valor obtenido fue de
Vpaq = —63.96 = 11.73 km s 1.

5.7. Discusion

M 3-27 es un objeto que presenta muchas peculiaridades y dificultades para realizar un andli-
sis nebular «clésico». El primero es que los espectros REOSC-Echelle del OAN-SPM muestran
que las lineas de H 1 presentan perfiles distintos a los del resto de las lineas de los espectros: la
presencia de alas extendidas, perfiles de tipo P-Cygniy v,.4 que no coinciden con el resto de
las lineas. Si bien, Miranda et al. (1997) reportaron el perfil tipo P-Cygni para la linea de He,
con los datos del REOSC-Echelle del OAN-SPM también se encuentra este perfil en las lineas
de Hp, Hy y Ho. Estos resultados sugieren que la emisién de las lineas de H 1 se originaria en
la estrella central y no como tal en la nebulosa.
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Otro resultado importante encontrado es la variacién importante de las intensidades de
las lineas en un corto periodo de tiempo, de cerca de 30 afnos. Este resultado se encontr6 al
compilar las intensidades de las lineas importantes publicadas en la literatura de la década de
los setenta (Adams 1975, Ahern 1978, Barker 1978, y Kohoutek (1968)), y las intensidades de
distintas temporadas de observacion en el OAN-SPM desde el 2004 hasta el 2021, obtenidas
con los espectrografos REOSC-Echelle y Boller & Chivens. Para poder comparar esta evolu-
cion se utilizaron las intensidades de las lineas relativas a H3 aunque, debido al problema de
la posible emision estelar de esta linea, también se compararon las intensidades relativas a He
1 \5875 A, cuyo perfil indicaria ser emitido por la nebulosa y no por la estrella. Estos tltimos
resultados muestran la disminuciéon importante de las lineas de las intensidades de las lineas
nebulares de [O 111] \5007 A, [N 11]6584 A y [O 11] A\3727+, mientras que las lineas aurorales de
[O 1m1] M\4363 A, [N 11]5755 A y [O 11] \7325+, y la linea de [Ne 111] A3869 A, pueden presentar
algunas variaciones en sus intensidades pero que no cambian su tendencia. Este resultado
también se ve reflejado en la disminucion del cociente de las lineas de [O 1] A\5007/4363 A,
el cual disminuye de forma importante. La interpretacién de este resultado es que existe una
supresion en la intensidad de las lineas nebulares la cual puede ser provocada debido a que
la n. de laregién en donde se emiten las lineas nebulares ha superado sus n..;;; sin embargo,
definir qué fen6meno pudo haber aumentado esta n, no es claro, ya que podria deberse, por
ejemplo, a un aumento rédpido en la densidad de la nebulosa o a que la estructura de ioniza-
cién de la nebulosa puede haberse movido a estructuras con més densidad ya existentes. Con
respecto a las lineas de la serie de Balmer de H 1, Ha tiene un aumento considerable en su
intensidad relativa a He 1 mientras que las lineas de H/3, Hy y Hf, que aunque muestran pe-
quenas variaciones en sus intensidades, no muestran una tendencia de aumento, aunque el
rdpido e importante aumento de la linea de Ha sugeriria cambios en la emision de la estrella.

Otro problema importante encontrado fue la correccion por enrojecimiento de los flujos
de las lineas, ya que el valor del cociente Ha/Hf es mayor al valor esperado para el caso B de
recombinacion y ademads cambia en el tiempo. Para los datos de 1970, en donde este cociente
~4, pudo calcularse un ¢(H#) de entre 0.50 y 0.75 suponiendo la presencia de autoabsorcién
de la serie de Balmer; sin embargo, al tratar de calcular el c(H() para los datos posteriores al
2000, del OAN-SPM, los valores obtenidos eran de entre 1.35y 1.95: un cambio importante en
el enrojecimiento interestelar es poco realista en un corto periodo de tiempo, ya que no se ha
reportado una variacién de la posicion de este objeto en la galaxia. Por este motivo, para los
datos del OAN-SPM posteriores al afio 2000 se exploré el cdlculo del enrojecimiento con las
lineas de He 1 obteniendo valores de c(Hf) de entre 0.39 y 0.63, los cuales serian mas cercanos
alos obtenidos con los datos de 1970 que a los que se calcularon suponiendo la autoabsorcién
de la serie de Balmer.
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El rdpido e importante aumento de intensidad de la linea de Ha sugeriria cambios en la
emision de la estrella. Aunque es posible que en la década de 1970 la emisién detectada pudo
haber sido nebular, ya que los cocientes de Ha/Hf eran ~4 y la hipdtesis de autoabsorcion
permitia corregir por enrojecimiento los flujos observados, y que en el periodo de 1974 a 2004
haya comenzado a producirse la emision estelar en las lineas de Balmer. Sin embargo, es-
ta idea puede ser especulativa y es necesario tomarla con cautela ya que con la informacién
disponible de los datos de 1970, que se basa en espectros de baja resolucién y en las caracte-
risticas de la nebulosa descritas por los autores que los publicaron, no es posible conocer si
para esa época la emision de las lineas de H 1 era completamente nebular o si ya en ese en-
tonces los perfiles mostraban caracteristicas de emisiéon nebular como las alas ensanchadas
y los perfiles tipo P-Cygni, los cuales se producen por la presencia de un viento fuerte y den-
so de las estrellas centrales (Miranda et al. 2022). A esto hay que anadir la ausencia de datos
espectroscopicos en un periodo de cerca de treinta afnos.

La determinacion de condiciones fisicas y abundancias también es complicada. Si bien se
puede encontrar que este objeto posee un gradiente de n., que incluyen una zona externa de
baja densidad (~10° cm™3) y una interna de muy alta densidad (~107 cm?), la determinacion
de la 7, se vuelve problemadtica ya que los cocientes de las lineas prohibidas en el 6ptico que
deberian ser sensibles a la T, se muestran sensibles a la n,, a excepcion del cociente de [O 1]
que enrealidad ya corresponde ala zona externa de lanebulosa en donde el material es neutro.
Para los datos de la literatura, se tienen las 7, que determiné Barker (1978), de 16,400 con su
propia metodologia, y una 7, que se puede estimar a partir del cociente de las lineas aurorales
y nebulares de [O 11], de 18,600 K. Por otro lado, para los datos del OAN-SPM se puede utilizar
la metodologia de Wesson et al. (2005) para estimar una 7, a partir del cociente de diagnéstico
de [O 111] suponiendo que la densidad de la zona interna es de 10° cm ™2, bajo esta suposicion
se obtiene un valor de entre 16,000 — 18,000 K. Estos valores de 7, son mucho mayores que el
estimado por Wesson et al. (2005) de 13,000 K. Ademas, los datos de alta resolucién de REOSC-
Echelle del 2019 permitieron estimar las 7. a partir de las lineas de recombinacién de He1y O
11, las cuales son de 8200 Ky 5200 K, respectivamente, y estimar una 7, a partir del continuo
de la serie de Balmer de H 1 de 12,400 K. Otro detalle importante es que, debido al cambio en
el valor del cociente de [O 111] A\5007/4363 A, se encuentra un aumento en el valor de la n,

3, paralos datos de 1970,a 107 cm ™3

que traza ese cociente, pasando de 10° cm™ , paralos datos
posteriores al 2000.

El cdlculo de abundancias también presenta complicaciones. En el caso de los datos de
Barker (1978), si se calculan las abundancias iénicas respecto al H* utilizando la T, de 18,600
K se obtienen abundancias totales de O/H, N/O y Ne/O subsolares. Las abundancias calcula-

das con los datos del REOSC-Echelle del 2019 se calcularon suponiendo la 7, de 16,900 K, la
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que se calcul6 con el cociente de [O 111]; no obstante, el calculo de las abundancias totales se
vuelve complicado ya que entra en juego la variacion de la intensidad de linea nebular de [O
11] A3727+ y por tanto, laabundancia iénica de O calculada con ésta disminuye considerable-
mente (de 10 para los datos de Barker (1978) hasta 10~8 con los datos del REOSC-Echelle);
si bien la abundancia total de O/H no se ve tan afectada, ya que el O se encuentra casi todo
en forma de O™, las abundancias totales de N/H, Ne/H, Ar/H, y S/H pueden sobrestimarse
debido a que los ICFs con los cuales se calculan se tienen dependencia del valor de la abun-
dancia de OT. Por otro lado, si se utilizan los datos de Boller & Chivens de 300 ] mm™"' del
2021 se puede determinar la abundancia de O" con las lineas aurorales de [O 11] A\7325+ la
cual es del orden de 10~°, mismo orden que las abundancias de O" que se calculan con los
datos de Barker (1978) con lo cual se obtienen valores de abundancias totales mas acordes
entre si. Estos ultimos resultados podrian ser tomados como los valores de abundancias to-
tales; sin embargo, antes de hacerlo es necesario considerar el conocido problema de que las
abundancias de O" determinados con la linea auroral son mayores que los de la linea nebular
(Rodriguez 2020) y principalmente que se calcularon directamente respecto a H', con todas
las peculiaridades que tienen sus lineas.

En el parrafo anterior se discuti6 el caso para cuando las abundancias iénicas se calculan
directamente respecto a H', pero debido a que éstas son emitidas por la estrella, también se
calcularon las abundancias i6nicas y totales relativas a He', y luego transformadas a abun-
dancias relativas a H" suponiendo como valor de He*/H™ el valor promedio que presentan
Kingsburgh y Barlow (1994) para nebulosas planetarias del disco de la galaxia no tipo I. Si bien,
solo se aplico para los datos del REOSC-Echelle del 2019, se encontré que las abundancias de
laslineas de excitacion colisional determinadas con este método son menores por un factor de
1.2 que si se calculan directamente respecto al H" mientras que las abundancias de las lineas
de recombinacién son un factor de 3 menor que las calculadas directamente respecto al H*,
afectando también el valor determinado de ADF(O*2). Aunque las abundancias totales de las
lineas prohibidas calculadas con este método coinciden con las que se calculan directamente
respecto a HT, este método tiene limitaciones: en principio, para el clculo de la emisividad
del He™ se supuso que éste se emite en su propia zona con su propia 7, y n.; tampoco se co-
noce que cantidad de He" que se emite en el plasma que emite a las lineas de recombinacién
de elementos pesados y el que emite a las lineas de excitacion colisional y que se supuso a
priori un valor de He™ /H™. De estas limitaciones, la cantidad de He™ que se emite en la zona
de las lineas de recombinacién y en la zona de las lineas de excitacion colisional podria tratar
de estimarse, como ya se menciong, siguiendo la metodologia que desarrollan Garcia-Rojas
et al. (2022) comparando las respectivas 7, de CELs y ORLs con la 7, de He™. El célculo de
abundancias relativas a He™ queda pendiente para los datos de Barker (1978) y los del Boller
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& Chivens del 2021.

A partir de las condiciones fisicas y abundancias de las lineas prohibidas y de recombina-
cion se pueden encontrar indicios de la presencia de dos plasmas distintos dentro de M 3-27:
se encontr6 que las T, de las lineas de recombinaciéon son menores a las de las lineas prohibi-
das, ademas se obtuvo el ADF(O*?) para los datos del REOSC-Echelle del 2019. Sin embargo,
se tienen dos valores distintos, uno calculado con las abundancias determinadas directamen-
te respecto a H™ y otro calculado con las abundancias relativas a He™, siendo de 6.10 y 2.24,
respectivamente. El primero coincide dentro de los errores con el determinado por Wesson
et al. (2005). La diferencia entre los ADF(O12) del REOSC-Echelle del 2019 es debido a la me-
todologia que se sigui6 resultaba en abundancias de las lineas de recombinacién calculadas
respecto a He™ 3 veces menores que si se calculaban respecto a H*. No obstante, la cinemati-
ca de las lineas de recombinacion y de excitacion colisional no muestra una diferencia entre
la cinematica de estas lineas, ya que sus v.,, coinciden dentro de los errores.

Los resultados encontrados hasta ahora muestran la complejidad del anélisis de abundan-
cias de M 3-27. A pesar de esto, de este andlisis los valores que deberian considerarse como
una aproximacion a las abundancias de este objeto son: las abundancias ionicas calculadas
relativas a He™ y transformadas a abundancias relativas a H* de las lineas de recombinacién
y de excitacion colisional (y el ADF(O™2)) de los datos de REOSC-Echelle del 2019, calculadas
con la T, determinada a partir del cociente de las lineas de [O 111], las cuales se presentan en
la Tabla 5.9. Mientras que para las abundancias totales, los valores mds aproximados serian
los que calcularon con los datos de Boller & Chivens del 2021, presentados en la Tabla 5.8; si
bien estas abundancias son calculadas directamente relativas a H y no se calcularon relati-
vas a He', como se mostré para el caso de REOSC-Echelle las abundancias totales de las lineas
prohibidas calculadas a través de este método son ~1 dex menores al valor calculado directa-
mente con las abundancias relativas a H'. El cdlculo de las abundancias relativas a He™ de los
datos de Boller & Chivens queda como un trabajo pendiente a realizarse. Estas abundancias
totales mostrarian que para M 3-27 se tiene una abundancia subsolar de O/H.

M 3-27 y sus peculiares caracteristicas muestran las limitaciones que tienen los datos es-
pectroscdpicos en el rango Optico y el analisis nebular «cldsico» para el cadlculo de condiciones
fisicas y abundancias. Por lo tanto, es necesario analizar este objeto utilizando en observacio-
nes en otras longitudes de onda o de forma tedrica, a través de modelos de fotoionizacion.
La construccién de un modelo de fotoionizacién, con un cédigo como crLouDpy (Ferland et al.
2017), va mas alla de los objetivos de esta tesis; sin embargo, para poder desarrollar un mo-
delo robusto para M 3-27 es necesario determinar qué pardmetros seran libres y cuéles serdan
restringidos, ademads de la garantizar la unicidad del modelo.

Quedan como trabajo a futuro para este objeto el calculo de los errores de las condiciones
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fisicas y abundancias de los datos de Barker (1978), el célculo de las abundancias relativas a
He™ de los datos de Boller & Chivens de 300 1 mm™! del 2021 y el calculo de los errores en los
flujos, intensidades y condiciones fisicas de los datos de Boller & Chivens de 600 1 mm™! del
2021.
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Capitulo 6

Trabajo a futuro: otros espectros
obtenidos
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N este capitulo se incluyen los espectros de las demds nebulosas planetarias

[9)

observadas obtenidos con el espectrografo REOSC-Echelle durante las dis-

Y/
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tintas temporadas de observacion. Estos espectros ya se encuentran reduci-

dos y queda como trabajo a futuro el andlisis de éstos siguiendo la misma

metodologia original. El avance que se ha tenido con los objetos que aqui presentados es que
a éstos se les han medido los flujos de sus lineas y los anchos FWHM de las mismas; no obs-
tante falta determinar los errores asociados a las intensidades y realizar todo el anélisis de
abundancias, condiciones fisicas, abundancias y cinemaético.

Los espectros unidimensionales calibrados que se presentan dentro de la Figura 6.1 co-
rresponden a los objetos listados en la Tabla 3.1 que no han sido analizados; en esta Figura se
presentan los objetos ordenados de acuerdo con su PNG, al igual que en la Tabla 3.1. De esta
forma, en esta seccion no se incluyen los espectros de Cn 3-1, Vy 2-2, Hu 2-1, Vy 1-2, IC 4997
(2001) y M 3-27 (2019, 2021).
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Figura 6.1: Espectros reducidos de las nebulosas planetarias obtenidas durante las temporadas de
observacién en el OAN-SPM.



Capitulo 7

Conclusiones

E present6 en esta tesis un andlisis tanto de condiciones fisicas y abundan-
cias como de cinemdtica de un conjunto de nebulosas planetarias galacticas
jovenes. Los objetos analizados fueron Cn 3-1, Vy 2-2, Hu 2-1 e IC 4997, cuyos

resultados se publicaron en el articulo Ruiz-Escobedo y Pena (2022); adicio-

nalmente se analiz6 la nebulosa planetaria M 3-27 que originalmente iba a incluirse en ese
articulo, mas dada su complejidad se decidi6 analizar por separado.

En el cdlculo de condiciones fisicas, se encontré que las temperaturas determinadas con
las lineas de excitacion colisional son mayores en todos los casos a las determinadas con las
lineas de recombinacion. En el caso de las lineas de excitacién colisional, en Cn 3-1yVy 1-2 se
pudieron definir una tinica zona de 7 y n., mientras que para Hu 2-1 se defini6é una zona con
una unica 7, y dos zonas de densidad. Estos objetos comparten la caracteristica de tener n.
de entre 10° y 10* cm 3. Por otro lado, los objetos Vy 2-2, IC 4997 y M 3-27 tienen gradientes de
n., €n los cuales las zonas externas tienen densidades de 10* cm ™ mientras que van aumen-
tando hasta las zonas internas que pueden tener densidades de entre 10° y 10° cm 3. Debido
a estas densidades, los cocientes de diagnéstico sensibles a la 7. se vuelven sensibles a la n.
y determinar la 7, se vuelve complicado. Esto se hace patente en IC4997 y M 3-27, cuyas n.

internas superan las 10® cm—3

, por lo que se requiriere de varias suposiciones para determinar
la T, en estos objetos, con las que se obtienen 7. altas, de entre 16,000 y 18,000 K.

En todos los objetos de la muestra, excepto para Cn 3-1, se calcularon los ADF(O*?). El va-
lor determinados para Vy 1-2 es coincide con el determinado previamente por Wesson et al.
(2005); por otro lado, los valores calculados para Vy 2-2 y Hu 2-1 son menores a los estimados
por estos autores. Esta diferencia se debe a que la abundancia de las lineas de recombina-
ciéon de O™ se calcul6 solamente utilizando las lineas del multiplete V1, el més intenso en

las observaciones, a diferencia de Wesson et al. (2005) que obtuvieron su abundancia final
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considerando también las abundancias de otros multipletes; no obstante, si se comparan las
abundancias que Wesson et al. (2005) determinaron con el multiplete V1 se obtienen valores
similares. Por otro lado, se present6 en el articulo resultado de esta tesis (Ruiz-Escobedo y Pe-
na 2022) un primer célculo del ADF(O"2) de IC 4997. A pesar de que el ADF(O"2) para M 3-27
coincide con el calculado por Wesson et al. (2005), el que se calculé en esta tesis se obtuvo cal-
culando las abundancias i6nicas relativas a H™, cuyas lineas son problemadticas; no obstante,
el valor que se obtiene calculdndolo con las abundancias i6nicas relativas a He* es menor por
un factor de 3.

Para esta muestra de objetos se encontraron ADFs(O™?) normalesy elevados, los cuales en
esta muestra varian entre 1.85 y 6.10, y no se encontré ningtin ADF(O"2) mayor a 10: no pudo
encontrarse un ADFs(O*?) tan grande como 11 para Vy 2-2 como el reportado por Wesson et al.
(2005). Los resultados de ADF(O*2) encontrados concuerdan con el resultado encontrado por
Robertson-Tessi y Garnett (2005) entre el brillo superficial de las nebulosas planetarias con
el ADF(O™2), ya que mientras mds brillantes fueran los objetos menor ADF(O"?) tendrian;
esta caracteristica de alto brillo superficial es compartida por las seis nebulosas planetarias
analizadas.

Las abundancias totales calculadas para Cn 3-1, Vy 1-2 y Hu 2-1 son comparables a los va-
lores solares (Asplund et al. 2009) y a las abundancias calculadas para nebulosas planetarias
del disco galéctico no tipo I de Peimbert (Kingsburgh y Barlow 1994). En el caso de Vy2-2, IC
4997 y M 3-27 las abundancias de O que se calculan para estos objetos son subsolares, ya que
obtienen valores de entre 8.1 y 8.3, en escala de 12+log(O/H). Esto puede atribuirse a la po-
sible deplecion del O en polvo y también a las altas 7., determinadas para estos objetos; no
obstante, las abundancias de los otros elementos relativas a O (log(X/0)) se comportan co-
mo los valores determinados por Kingsburgh y Barlow (1994) para las nebulosas planetarias
del disco. El Fe/H calculado para Vy 2-2 y Hu 2-1 es menor que el valor solar, lo que indica la
posible deplecion de este elemento en polvo.

Los objetos M 3-27,1C 4997 y Vy 2-2 comparten varias caracteristicas. Ademads de tener gra-
dientes de n., estas nebulosas planetarias son de bajo grado de ionizacién, son objetos del dis-
co de la Via Lactea y sus velocidades radiales v,,q < —60 km s™' lo que podria sugerir, junto a
sus abundancias, de que se trata de nebulosas del tipo III de Peimbert. Para IC 4997 y M 3-27,
la mayoria del O se encuentra en forma de O*2, ya que éste es dos 6rdenes de magnitud mayor
que el O". Ademis, sus ADF(O*?) se encuentran entre 4 y 6.

Los objetos Vy 2-2, IC 4997 y M 3-27 son nebulosas planetarias jovenes, las cuales conti-
ndan evolucionando, y para las cuales se ha encontrado una variacion de las intensidades
de sus lineas en el tiempo. Los variacion de las intensidades de Vy 2-2 ha sido estudiada por
Arkhipova et al. (2017), mientras que la evolucién de IC 4997 ha sido estudiada por muchos
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autores por ejemplo, en los trabajos de Arkhipova et al. 2020 y Burlak y Esipov 2010).

En estos tres objetos, se encontré también una diferencia de velocidades entre las lineas
nebulares y aurorales de [S11], [N 11], [O 111], [Ar 111] y [Ar 1v]; esta diferencia implica que las v.,,,
de las lineas nebulares son mayores que las de las lineas aurorales, esto se interpret6 como un
efecto de la densidad de la nebulosa ya que, en sus zonas internas, las emision de las lineas
nebulares es suprimida debido a que el valor de n. es mayor que el de sus n.;;, por el contrario
las n..; de las lineas aurorales es igual o mayor que la n. y la emisién de estas lineas no se
suprime.

En IC 4997 se han encontrado importantes variaciones en las intensidades de sus lineas e
incluso en la desaparicion de los perfiles del tipo P-Cygni en la linea de Ha en un periodo de
casi treinta afnos, ya que si bien Hyung et al. (1994) reportaban su presencia en la década de
los noventa, en Miranda et al. (2022) reportaron recientemente que estos perfiles han despa-
recido; por otro lado, en esta tesis no se encontro6 el perfil de Ha para los datos del REOSC-
Echelle del 2001, ya que esta linea a pesar de estar saturada no mostraba alas ensanchadas ni
el pico menos intenso. Un resultado importante de esta tesis fue que se realizé por primera
vez un andlisis de las abundancias de las lineas de recombinacion y de excitacion colisional
para las lineas emitidas por este objeto, con el cual se ha estimado un valor de metalicidad
12 +log(O/H) = 8.24 y un ADF(O™?) ~ 4.5; ademas del anélisis de los datos del OAN-SPM se
reanalizaron los datos de Hyung et al. (1994) siguiendo la misma metodologia que para el caso
de los datos del REOSC-Echelle obteniendo resultados consistentes con los errores obtenidos
para los datos del 2001; estos resultados se presentan en el Apéndice B.

La nebulosa planetaria M 3-27 es un objeto de un anadlisis muy complicado del cual tam-
bién se encontr6 una variacién importante de sus caracteristicas a lo largo del tiempo. No
obstante, este cambio no ha sido analizado en detalle como en el caso de IC 4997. En esta te-
sis se muestra que este objeto ha tenido cambios importantes en las intensidades de sus lineas
a lo largo del tiempo. Los perfiles de las lineas de H 1 indican que su emision seria de origen
estelar y no nebular, por tanto, se exploraron la correccion por extincién utilizando las lineas
del He 1y el célculo de abundancias i6nicas relativas a He™, en el cual atin se trabaja.

También se presentd un anélisis de la variacion de las intensidades de las lineas de M 3-27
en el periodo de 1964 — 2021, del cual no se ha presentado un analisis detallado en la literatura
como en el caso de IC 4997. Las variaciones importantes en la intensidad de Ha que pueden
atribuirse a cambios en la emision de la estrella y las variaciones en las intensidades de las
lineas nebulares se pueden deber a un aumento en la n, del plasma que provoca la supresiéon
de las mismas. En este sentido se encontr6 que lan. dela zona interna pudo haber aumentado
de 10° cm 3 hasta 107 cm 2 durante este periodo de tiempo. No obstante, el analisis de abun-
dancias muestra que la abundancia de O/H (~ 8.20) y de Ne/O (~ —0.58) no ha cambiado en
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el tiempo, similar a lo que ocurre en IC 4997.

En tres de los seis objetos, Cn 3-1, Vy 2-2 y Hu 2-1 se encontré una diferencia entre las ve-
locidades de expansion que presentan las CELs y las ORLs. En estos objetos, las v.,, de las
CELs presentan el campo de velocidades que se acelera hacia las zonas externas de la nebulo-
sa mientras que las lineas de recombinacién muestran un comportamiento sin un gradiente
de velocidades; ademads, presentan menores velocidades de expansién lo que se representa
que la emision de estas lineas se origina en zonas mads internas de la nebulosa. En el caso de
M 3-27 las diferencias entre las velocidades de las CELs y ORLs se encuentran dentro del rango
de incertidumbres. En el caso de las nebulosas Vy 1-2 e IC 4997 no se encontr6 este comporta-
miento, debido a la posible presencia de estructuras dentro de estas nebulosas que modifican
el comportamiento de las v.,, de los iones. Los resultados de esta tesis se suman a los encon-
trados en los trabajos de Garcia-Rojas et al. (2016, 2022), Otsuka et al. (2009, 2010), Pefia et al.
(2017) y Richer et al. (2013, 2017, 2022), en los cuales se presentan andlisis detallados de la ci-
nemadtica de las lineas de las nebulosas planetarias y muestran que la emision de las lineas de
recombinacidn se origina en zonas mads internas de las nebulosas planetarias y no presentan
una estructura de ionizacion similar a la de las lineas prohibidas.

Los resultados encontraron apoyan la idea de la existencia de dos plasmas dentro de la
nebulosa planetaria, uno que emite las lineas prohibidas y otro que emite las lineas de re-
combinacién, ademads se encontré que la diferencia de v.,, entre las lineas prohibidas y de
excitacion colisional aparece en los objetos con ADFs(O12) normales y elevados, los cuales en
esta muestra varian entre 1.85 y 6.10. Si se sigue la interpretacion de que las CELs y ORLs se
emiten en plasmas diferentes, seria necesario determinar la contribuciéon que tiene HS en la
emision de las lineas ambos plasmas, la cual podria obtenerse siguiendo la metodologia utili-
zada por Garcia-Rojas et al. (2022) y corrige por un factor de peso, basado en las temperaturas
de ambos plasma, las intensidades de estas lineas.

En esta tesis se ha mostrado que el andlisis de las condiciones fisicas y abundancias de ne-
bulosas planetarias compactas y densas puede resultar muy complejo, ya que las suposiciones
mads sencillas para el andlisis de condiciones fisicas y abundancias en las regiones fotoioniza-
das no son ttiles: se pueden encontrar distintas zonas de n. y 7, dentro de la nebulosa y no
es sencillo suponer un modelo «cldsico» de dos zonas de 7, definidas por los cocientes de [O
11] y [N 11]; adicionalmente, a densidades muy grandes los cocientes utilizados para calcular
la T, se vuelven sensibles a la n. lo que complica aun maés este andlisis y se tiene que recurrir
a varias suposiciones.

En esta tesis también se analiz6 el comportamiento y complejidad de M 3-27. Se encon-
traron variaciones temporales muy importantes en la emision de lineas de M 3-27 en un lapso
de tiempo muy corto, 50 afios. Ademads se encontré evidencia de que la emision de las lineas
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de la serie de Balmer de H 1 se originan en la atmdsfera de la estrella, no s6lo Ha como ya ha-
bian reportado Miranda et al. (1997): esta caracteristica de la emision de las lineas vuelve aun
mas complicado el andlisis nebular, desde la correccion de los flujos por enrojecimiento hasta
el célculo de abundancias i6nicas y totales. En este sentido, a lo largo del andlisis presentado
se exploro el uso de las lineas del He™ como una aproximacién tanto al célculo del enrojeci-
miento como al célculo de las abundancias. No obstante, una limitacion es que se desconoce
exactamente en qué zona de la nebulosa se origina la emisién del He™ y su abundancia relativa
al H" sdlo puede ser supuesta; de igual forma, el determinar la 7, requirié de varias hipdte-
sis ya que los cocientes utilizados para el célculo de 7, muestran una mayor dependencia de
lan. que alaT.. Los valores de abundancias que se calcularon deben de considerarse como
aproximaciones dadas las hip6tesis que se utilizaron para calcularlos. El andlisis de M 3-27
muestra las limitaciones que tiene la metodologia «clasica» para el cdlculo de condiciones fi-
sicas y abundancias en regiones fotoionizadas para datos espectroscopicos obtenidos en el
rango optico del espectro; por lo tanto, es necesario buscar analizar este objeto utilizando da-
tos observacionales que cubran otras longitudes de onda y también, de forma tedrica, a partir
de modelos de fotoionizacion.

Los resultados que se encontraron para las seis nebulosas planetarias analizadas mues-
tran que en tres de éstas se presenta la diferencia entre la cinemética de las CELs y ORLs.
Estos resultados no serian representativos del resto de objetos observados y que no han si-
do analizados en esta tesis, ya que las nebulosas planetarias de la muestra poseen diferentes
propiedades y caracteristicas; sin embargo, estos resultados se suman a los resultados encon-
trados por otros autores (como los encontrados por: Otsuka et al. 2009, 2010, Pefia et al. 2017
y Richer et al. 2013, 2017, 2022) en los cuales se muestra una diferencia entre la cinematica
de las CELs y ORLs indicando que su emision se origina en distintos plasmas dentro de la ne-
bulosa. Por otro lado, debido a que la cinematica de las CELs y ORLs ha sido estudiada con
detalle en pocos trabajos, el andlisis del resto de objetos enriqueceria los resultados ya pre-
sentados la literatura y permitiria tener una mayor cantidad de resultados sobre la cinematica
y a partir de éstos realizar un posible anélisis estadistico. En el caso de las condiciones fisicas
y abundancias, los resultados para el resto de las nebulosas planetarias de la muestra podrian
confirmar los valores previamente reportados en la literatura o podrian obtenerse nuevos va-
lores de éstos.
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Apéndice A

Imagenes de las nebulosas analizadas

N este apéndice se incluyen las imédgenes de las seis nebulosas analizadas:
Cn3-1,Vy2-2,Hu2-1,Vy 1-2,1C4997 y M 3-27. Las imagenes de Cn 3-1, Vy 2-
2, Hu2-1, e IC4997 son imégenes obtenidas con el telescopio espacial Hub-

ble y se reproducen del trabajo de Sahai et al. (2011) mientras que la imagen
de M 3-27 se obtuvo con el telescopio ESO NTT y se reproduce del articulo de Schwarz et al.
(1992); para estas cinco nebulosas planetarias se presenta la imagen obtenida con un filtro es-
trecho para la linea de Ha. La imagen de Vy 1-2 también se obtuvo con el telescopio espacial
Hubble y se reproduce del articulo de Akras et al. (2015) y tomo con el filtro de [O 111] A5007 A.

Las longitudes totales de los ejes x de cada una de las figuras reproducidas del articulo
de Sahai et al. (2011) son las siguientes: Cn 3-1: 7.97 arcsec, Vy 2-2: 8.20 arcsec, Hu 2-1: 10.03
arcsec eIC 4997:9.11 arcsec; las orientaciones son las mismas que paralas otras dos nebulosas.
Para el caso de laimagen de M 3-27, reproducida del articulo de Schwarz et al. (1992), la escala
mostrada en la misma representa 20 arcsec.
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Figura A.1: Imédgenes de las nebulosas estudiadas.
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Apéndice B

Analisis de IC 4997 a partir de los datos de
Hyung et al. (1994)

A intencion de este Apéndice es el de presentar los célculos de condiciones
fisicas y abundancias utilizando los flujos e intensidades de los espectros de
IC 4997 de 1990 y 1991 reportados por Hyung et al. (1994). Este anélisis se
decidi6 realizar debido a que los datos que reportan estos autores provienen

de un espectrégrafo de mayor resolucion espectral que el REOSC Echelle del OAN-SPM (R ~
60,000 — 100,000) y cubre un rango mas amplio de longitudes de onda A\3650 — 10,050 A,
ademads de que se conoce la variabilidad de este objeto y para comparar con los resultados
que se obtuvieron con las observaciones del OAN-SPM en 2001 (Ruiz-Escobedo y Pena 2022).

En el calculo se sigue la misma metodologia utilizada parala observaciéon del 2001 a excep-
cién de que no se presenta un analisis de errores, ya que en los datos originales presentados
por (Hyung et al. 1994) no se reportan errores asociados a las intensidades. El coeficiente de
extincion logaritmico que reportan los autores para esta nebulosa es de c(H/3) = 0.80, en am-
bos casos, aunque advierten que las lineas de la serie de Balmer de H 1 estan afectadas por la
emision de la estrella.

B.1. Condiciones fisicas

B.1.1. Lineas prohibidas

En la Figura B.1 se presentan los diagramas de diagndstico construidos con los cocientes de
diagnéstico para las intensidades de 1990 y 1991 presentadas por (Hyung et al. 1994).Los co-
cientes de diagnéstico utilizados fueron:
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= [O1] AX(6300 + 6361)/5575 A.
= [N1] AN5198/5200 A.

= [Su] A\6716/6731 A.

= [Sulb AN(6716 + 6731)/4069 A.
= [O1] AN3726/3729 A.

= [0 )b A\3727+/7325+ A.

= [N 1] A\(6548 + 6584) /5755 A.
= [Fe 1] A\4659/4701 A.

» [Cl] A\5537/5517 A.

=[O 1] AN(5007 + 4959)/4363 A.
= [Ar1] A\7135/5192 A.

= [S1m] AN6312/9069 A.

= [Ariv] A\4740/4711 A

= [Ariv]b AN(4711 + 4740)/7170 A.

= [Cl1v] (8046 + 7531)/5323 A.
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Figura B.1: Diagramas de diagnéstico para IC 4997 construidos con las intensidades de Hyung et al.
(1994).
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A partir de los diagramas de diagnéstico sélo se pudo calcular la 7, del [N 11] en la zona
donde cruza con los diagnésticos de densidad de [Cl m1], [S 11]b y [O 11]b. Existen varias densi-
dades n., se tomé una zona de baja densidad promediando los valores de [Cl 111], [S11]b ¥ [O
11]b, mientras que se definieron varias densidades parala zona interna de acuerdo los distintos
diagnoésticos.

La contribucién de recombinacién a la linea auroral de [N 11] A\5755 A, calculada con la
metodologia de Liu et al. (2000), fue del 6.7 % y 5.9 % para las observaciones de 1990 y 1991,
respectivamente.

B.1.2. Lineas de recombinacion

Las condiciones fisicas de las lineas de recombinacion se pudieron determinar a partir de los
cocientes de diagndstico de O 1 para 7, y n., ademas delas 7, delas lineas del He 1 (Zhang et al.
2005) y O 11 (Peimbert et al. 2014). En la Figura B.2a se presentan los diagramas de diagnéstico
para los cocientes de O 11 sensibles a T, y n, A\\4649/4661 A y A\\4649/4089 A.

IC 4997 (1990) IC 4997 (1991)
10000 10000 T
o i
= i
8000 3 8000 | :
] 1
1
1 1
6000 ! _e000 """ \ |
X H X 1 !
o : ] l\ i
= 1 [ \ !
4000 i 4000 \
‘. ! °
1 AY —
* N > onT
2000 M 20004 e = @ o]
1 2 3 4 5 6 7 8 1 2 3 4 5 6 7 8
log(ne) (cm™3) log(ne) (cm™3)
(a) 1990 (b) 1991

Figura B.2: Diagramas de diagnéstico para IC 4997 construidos con los datos de Hyung et al. (1994)
para las lineas de recombinacién.

B.2. Abundancias ionicas

Para el célculo de las abundancias i6nicas se supuso un modelo de una tinica zona de tempe-
ratura, una zona de baja densidad en donde se emiten [O 11], [N 11, [O 11], [C] 11], [Fe 11], [Fe
11|, [Cl 111] y [Ni m1]. Para los demads iones se tomaron distintas densidades, dependiendo de
los cocientes de diagnoéstico de densidad en la zona interna de la nebulosa: para las abundan-
cias de [S 1], [O 1], [Ar m1] y [Cl 1v] se tomaron las densidades que se determinan con sus
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cocientes y la temperatura determinada con [N 11]; para [Ne 111] y [K 1v] se tom6 la densidad
determinada con [Cl 1v] mientras que para el [Ar 1v] se tom6 la densidad que traza el cocien-
te de [Ar 1v]b, ya que es la densidad con la cual las abundancias determinadas con las lineas
aurorales y nebulares para este ion son consistentes.

B.2.1. Lineas de recombinacion

Lan. que se adopto fue la determinada con el cociente de A\4649/4661 A. Por otro lado, las T},
adoptadas fueron las de He 1 A\7281/6678 A, calculada con la metodologia de Zhang (1995),
mientras que para el resto de lineas de recombinacion se supuso la 7, determinada con para
las lineas de O 11 siguiendo la metodologia de Peimbert et al. (2014).

B.3. Condiciones fisicas y abundancias

Condiciones fisicas

IC 4997 1990 1991 (REP22)
CELs

T. [N 1] 15,900 17,900 16,2007 540
ne [Cl111] 26,400 17,600 31,7007%1300
n. [Fe 1] 19,200 —  23,20073%00°
ne [Ar1v] (x109) 1.62 2.16 —

n. [0 11]b 13,100 16,100 —

ne [S11]b 31,900 25,500 —

ne [O 111] (% 10°) 3.25  3.18 1.811999
ne [Ar 1] (x109) 5.40 4.79 —

ne [S 1] (x10°) 5.24 3.90 —

ne [Ar iv]b (x 10°) 2.25 1.81 —

ne [Cl1v] (x10°) 8.35 7.61 —

n. low 22,700 19,700 31,7007%1,00
ORLs

T.He1 A\7281/6678 A 9500 10,000 89007 2%
T, 01 (P14) 6700 6400 71004100
T. 01 A\\4649/4089A  — 2000 2700

ne O 11 A\4649/4661 A 10,000 7900 50002500

Tabla B.1: Condiciones fisicas de IC 4997 determinadas con los datos de Hyung et al. (1994)
comparadas con las presentadas en Ruiz-Escobedo y Pena (2022).

La n. de la zona de bajo grado de ionizacion se calcul6 promediando las n. de [Cl 111], [Fe 111],
[O1]by[S1]b. La 7, de [N 11] se calcul6 para la n. definida por los cocientes de n, anteriores.



Abundancias iénicas
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IC 4997 1990 1991 REP22
X+z‘/H+

ORLs

Het \5875 A 0.148 0.149 0.14640.005
0™ (x107%) \4638A 8.71 799  7.25+2.20
072 (x107%) \d641A — — 8.47+1.12
O*t?(x107*)M\4649A 730 885  8.254+1.20
02 (x107*) M4650A  6.82 12,57 7.76+2.05
02 (x107%) M4661A 6.60 8.36  7.31+1.09
0™ (x107%) M4673A  7.90 15.83 —
0*?(x107*) \4676 A 10.13 7.53  6.68+1.58
02 (x107*) M4696 A 16.76 — —
012 (x107%) V1 7.68 9.16  8.54+0.61
Ct?(x107*) \4267A 1.78 1.88 1.81+0.34
N*2(x107%)\5667A 1.49 1.24 2.77+0.74
N2 (x1074) \5676 A  2.26  1.46 —
N*2(x1074)A\5679A 124 1.12  1.14+0.51
N2 (x1074) V3 1.44 120  1.7740.57
Net? (x107*) \3694A 4.18 4.52 —
CELs

O* (x107°) Neb. 056 029  0.727%
O (x107%) Aur. 0.33 0.25 —
0*2 (x10%) Neb. 201 139 1.7275%
072 (x107%) Aur. 2.02 1.40 —

N+ (x10~°) Neb. 0.12 0.09  0.1770%2
N7 (x107°) Aur. 0.11  0.08 —
Net? (x107°) 6.09 3.86  3.7873%
St (x1077) 1.27  0.90 1.81753%
ST (x1077) Taur. 1.80 1.15 —

S+ (x1079) 0.60 0.48 1.1719%8)
Art? (x10~7) Neb. 035 029  0.477)%
Art? (x107°) Aur. 0.35 0.29 —
Art3 (x1077) Neb. 020 0.18 1.9175:3

Contintia en la siguiente pdgina.
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I1C 4997 1990 1991 REP22
Art3 (x1077) Aur. 215 1.65 —
CI* (x107) 1.69  1.47 —
ClT2 (x1079%) 0.52  0.43 1.0970%;
CI™3 (x107?) 5.84  5.00 —
Fet (x107%) 339 3.28 —
Fe™? (x1077) 030 025  0.4870%
K+ (x1079) 143 128 1.161044
Nit? (x1079) 1.06 2.15 —
ADF(0%?) 3.82 657 48713
ADF(Ne*?) 6.87 11.72 —

Tabla B.2: Abundancias iénicas de IC 4997 determinadas con los datos de Hyung et al. (1994) compa-
radas con las presentadas en Ruiz-Escobedo y Pena (2022)

Los datos atémicos utilizados son los mismos que en el articulo de Ruiz-Escobedo y Pefa
(2022), para las CELs de Ni*?, CIt, CI™ y las ORLs de Ne™ fueron los datos predefinidos en
PYNEB. Se defini6 una tnica 7., a partir del cociente de [N 11], y se defini6 una zona de baja
densidad para las especies una vez ionizados y varias zonas de alta densidad, para las cuales
se utilizaron las densidades de [O 11|, [Ar 1], [S m1], [Ar 1v] y [Cl 1v], las cuales se utilizaron
para sus respectivos iones. Para Ne™ se utilizo la n, determinada para la zona de bajo grado
de ionizaci6n mientras que Ne™ y K*3 se utiliz6 la n, de [Cl 1v] debido a sus similitudes en
potenciales de ionizacion.

Abundancias totales

Los ICFs utilizados para el calculo de abundancias totales son los mismos utilizados en el ar-
ticulo de Ruiz-Escobedo y Pefia (2022), aunque se incluye el cdlculo de la abundancia de CI
con el ICF de Delgado-Inglada et al. (2014) cuando se detectan las lineas de CI*, Cl*? y CI*3.

IC 4997 1990 1991 REP22
X/H

He/H 11.17  11.17 11.1640.01
O/H 832 8.5 8.24%03¢
N/H (KB94) 7.65  7.65 7637032
Ne/H (KB94) 7.80  7.59 7607050
Ar/H (KB94) 558 550  5.8470%

Contintia en la siguiente pdgina.
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IC 4997 1990 1991 REP22
S/H (KB94) 6.23  6.16 6.447043
CI/H (LS00) 417 411 441754
CI/H (DI14) 410  4.03 —
X/0

N/O (KB94) —0.66 —0.50 —0.6277
Ne/O (KB94) —0.52 —0.56 —0.661008
Ar/O (KB94) —2.74 —2.66 —2.427007
S/0 (KB94) ~2.09 —1.99 —1.81+0.52
Cl/0 (LS00) —4.15 —4.04 —3.8470%
Cl/O (DI14) —4.21 —4.12 -

Tabla B.3: Abundancias totales de IC 4997 determinadas con los datos de Hyung et al. (1994) compa-
radas con las presentadas en Ruiz-Escobedo y Penia (2022).

Estos resultados muestran que si se sigue la misma metodologia utilizada en el articulo de
Ruiz-Escobedo y Pefia (2022) para el cédlculo de condiciones fisicas y abundancias de IC 4997
para los datos de Hyung et al. (1994) se obtienen resultados muy similares. Esto muestra que
en el periodo de diez afios que separan ambos conjuntos de observaciones no existen cambios
en la composicién quimica de la nebulosa; por otra parte, los datos de Hyung et al. (1994) per-
miten la deteccion de lineas de otros iones como CI*, CI™3, Nit y las lineas de recombinacion
de Ne*?, de esta forma se puede obtener la abundancia total de CI/H con otro ICF (Delgado-
Inglada et al. 2014) que considera la presencia de los tres iones del Cl que resulta menor a
la determinada por Ruiz-Escobedo y Pefia (2022); ademads se puede dar una estimacion del
ADF(Ne™?) que resulta ser de ~ 6 — 11.
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Apéndice C

Flujos y velocidades de M 3-27
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de las lineas.

N este Apéndice se presentan las tablas con flujos y las intensidades corre-
gidas por efectos del enrojecimiento de las distintas observaciones de M 3-
27; en los casos de las observaciones realizadas con el espectrégrafo REOSC-
Echelle del OAN-SPM se incluyen los valores de los anchos FWHM, v¢yp ¥ Vyaa

B&Ch, 300 1 mm~! (2004)

c(HB) = 0.46

Ion Ao Aobs  FA/F(HB) O6(Fy) LJ/IHB) (1))
[Ne 111] 3868.75 3863.86 72.66 6.22 193.27 16.54
He 1+H7 +[Ne 1] 3970.00 3963.56 36.51 2.45 89.58 6.12
H) 4101.74 4097.79 14.98 0.53 32.35 1.20
H~ 4340.47 4337.93 29.15 1.05 49.41 1.82
[O 111] 4363.21 4360.32 97.48 2.55 160.86 4.35
On 4414.90 4412.60 2.65 0.28 4.15 0.43
He1 4471.47 4468.55 9.60 0.48 14.14 0.71
He1 4471.47 4469.02 8.83 0.67 12.99 0.98
He1 4713.14 4711.88 2.67 0.32 3.08 0.37
Hp 4861.33 4860.49 100.00 0.98 100.00 0.98
He1 4921.93 4921.34 3.48 0.36 3.31 0.35
[O 11] 4958.91 4958.13 49.97 0.45 45.79 0.41
[Fe 11] 5158.81 5159.71 4.34 0.26 3.40 0.21
[N 1]+ 519790 5196.44 2.18 0.16 1.65 0.12
[Fe 11] 5261.61 5261.76 0.86 0.13 0.62 0.09

Contintia en la siguiente pdgina.
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Ion Ao Aobs  FA/F(HB) O6(Fy) LJ/IHB) (1))
[Fe 1] 5270.40 5274.10 2.34 0.15 1.68 0.11
[O1] 5577.34 5577.75 1.56 0.15 0.93 0.09
[N 11] 5754.64 5754.55 3.66 0.12 1.97 0.07
He1 5875.64 5876.10 44 .95 0.48 22.72 0.32
Sin 5957.57 5958.26 1.28 0.08 0.62 0.04
Sin 5978.93 5979.57 1.56 0.11 0.75 0.05
O1 6046.23 6046.67 1.54 0.10 0.64 0.04
[O1] 6300.30 6300.63 48.41 0.41 19.93 0.30
[S 111] 6312.10 6312.67 8.21 0.10 3.38 0.06
[O1] 6363.78 6364.48 15.58 0.65 6.29 0.27
He1 6678.15 6678.32 14.11 0.29 4.94 0.12
[S 11] 6716.47 6717.39 1.89 0.10 0.65 0.03
[S11] 6730.85 6730.59 2.90 0.12 0.99 0.04
O1 7001.92 7001.13 1.99 0.15 0.60 0.05
He1 7065.28 7065.27 51.58 0.49 15.17 0.29
[Ar 111] 7135.78 7135.95 11.20 0.36 3.20 0.12
O1 7254.15 7254.50 2.89 0.23 0.77 0.06
He1 7281.35 7281.06 4.07 0.07 1.09 0.03
[O 1]+ 7325.00 7324.74 26.88 0.39 7.05 0.16

Tabla C.1: Flujos e intensidades de las lineas medidas de M 3-27 en el espectro Boller & Chivens de 300
Imm~! del 2004. (Espectro reducido por Miriam Pefia).

REOSC-Echelle (2004)

c(HpB) =0.42

Ion Ao Aobs FA/F(HB) O(F,) LJ/IHSG) 6(I,) FWHM Vegp VUrad
H14+[S1a] 3721.83 3721.18 4.20 1.35 5.75 1.85 0.93 37.36 —31.27
[O11] 3726.03 3725.52 0.75 0.56 1.02 0.76 0.41 16.53 —19.94
[O11] 3728.82 3728.20 1.30 0.76 1.77 1.04 0.33 13.15 —28.52
H13 3734.37 3733.72 1.04 0.66 1.42 0.89 0.27 11.02 —30.78
H12 3750.15 3749.41 2.56 1.93 3.48 2.63 0.49 19.65 —38.00
HI11 3770.63 3770.08 3.31 1.36 4.45 1.83 0.84 33.46 —22.40
H10+[S11] 3797.90 3797.28 2.86 4.21 3.82 5.63 0.59 23.47 —-27.62
He1 3819.61 3818.75 2.43 1.36 3.25 1.82 0.44 17.11 —46.35
H9 3835.39 3834.84 6.06 1.80 8.08 2.42 0.10 4.09 —21.98

Continua en la siguiente pdgina.
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Ton Ao Aovs  FA/F(HB) 6(F)) LJ/IHB) 6(1,) FWHM Vrad

Sin 3856.02 3855.29  1.21 077 1.60 1.02 0.64 2476 —35.28
[Ne 1] 3868.75 3867.91 7879  3.55 10440 547  0.61 2358 —43.63
Her 3888.65 3887.56 1143 230 1505 3.05 0.65 2506 —62.66
H8+He1  3889.05 3887.83  3.09 1.03 407 136 006 239 —73.14
H8+Her  3889.05 3888.52  9.04 198 1191 262 051 1950 —20.07
He 1 3926.53 3926.17 11.42 1,52 1483 201 018 6.84 —6.61
[Ne 111] 3967.46 3966.63 2352 215 3042 288 058 21.85 —41.48
He 3970.07 3969.48  6.36 1.08 815 140 023 852 —23.23
He1 4009.26 4008.12  0.57 043 073 055 035 1293 —64.48
He1 4026.21 402529  5.09 222 648 283  0.62 2311 —47.43
[S 1] 4068.60 4067.59  3.00 046 378 058 030 1095 —53.64
Om 4069.62 4068.20  1.06 065 133 081 096 3538 —83.70
O 4097.26 4096.41  0.68 069 085 087 031 1135 —41.18
150) 4101.74 4101.06 1538 247 1920 3.1 - - —

He1 4120.84 4119.73  0.64 042 080 052 013 487 —59.61
Her 4143.76 4142.74  0.77 036 095 044 025 9.05 —52.36
[Fe 11] 428739 4286.42  1.05 043 124 051 061 2148 —46.74
Hy 4340.47 4339.74 3121 231 3633 273 - - —

[Fe 11] 4359.34 435823  0.99 0.31 115 036 032 1098 —54.91
[O 1] 4363.21 4362.06 10525 3.14 12156 399  0.62 21.17 —58.08
O1 4368.19 4367.07  0.93 0.31 1.08 036 055 18.88 —55.79
Her 4387.93 4386.65  1.07 029 123 033 037 1278 —66.11
He1 447147 447025  7.81 050 873 056 054 1828 —60.38
O 4649.13 4647.70  0.50 016 053 017 025 820 —70.95
Om 4650.84 4648.85  0.28 012 030 012 013 412 -107.16
[Fe 11] 4814.55 481330  0.29 011 029 011 025 7.86 —56.88
Hp 4861.33 4860.37  100.00  2.73  100.00 2.73 - - —

He 1 4921.93 492057  3.77 028 371 027 063 1916 —61.76
[Fe 1] 492450 4922.62  0.64 018 063 017 028 858 —93.57
[O 1] 4958.91 4957.72 5544 1,73 5406 1.70 090 27.10 —50.97
[O 1] 5006.84 500552 16522 398 159.41 3.88 1.03 30.71 —57.77
He 1 5015.68 5014.18  4.13 035 397 033 093 27.76 —68.76
Sit 5041.03 5039.65  0.86 022 083 021 042 1257 —61.22
Her 5047.74 5046.29  0.72 017 068 016 042 1239 —64.74

Continua en la siguiente pdgina.
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Ton Ao Aps  EXE(HB) 6(Fy) LJ/IHB) 6(1,) FWHM  Uwp  Ured
Si 5055.98 5054.71  0.74 012 070 0.2 087 2577 —54.16
O1+ 5146.61 514526  0.81 075 076 070 114 33.16 —57.26
[Fe 1] 5158.81 5157.40  1.28 026 099 020 178 51.70 —60.80
[Ar 1] 5191.82 5190.21  1.01 014 076 011 085 2463 -71.72
o1 5298.89 529759  0.30 007 027 006 035 991 —5257
[Fe 11] 5333.65 533225  0.29 010 026 009 093 2624 —57.71
[Fe 1] 5433.13 5431.60 026  0.07 023 006 052 1435 —63.06
[01] 5577.34 5575.90  1.41 007 121 007 056 1502 —56.36
N1 5679.56 5678.16  0.28 008 024 007 038 996 —52.75
[Fe 11] 5746.97 574524  0.20 012 017 010 101 2643 —68.95
[N 1] 5754.64 575325  2.82 016 236 014 101 2645 —51.47
Her 5875.64 587440 4327 417 3555 349 101 2576 —4191
01 5958.39 5956.61 136 019 1.1 016 124 3129 —68.42
Sit 5978.93 5977.72 136 017 111 014 080 2009 —39.66
01 6046.23 6045.09  1.51 014 121 011 100 2492 —35.61
[01] 6300.30 6299.14 5471 170 4242 167 077 1829 —33.94
[S 1m1] 6312.10 6311.11  7.47 037 579 032 103 2449 -—2585
Sit 6347.11 6346.04  1.78 012 137 010 095 2238 —29.56
[01] 6363.78 6362.67 1862 050 1434 053 077 1811 —30.99
Si 6371.36 637024  1.44 015 111 012 091 2151 —31.49
[N 11] 6548.03 6547.43  3.11 168 234 126 123 2807 —6.11
Ha 6562.82 6560.82 2183.98 42.65 1637.15 5515  — - -

[N 11] 6583.41 6582.70  9.06 110 678 084 1,50 34.08 —11.38
He 6678.15 667691 1625 134 12.01 1.05 0.78 17.46 —34.59
[S 11] 6716.47 6715.89  2.11 028 155 021 142 3173 —4.93
[S 1] 6730.85 673024  2.75 028 202 021 116 2581 —5.99

Tabla C.2: Flujos, intensidades y FWHM de las lineas medidas de M 3-27 en el espectro REOSC-Echelle

del 2004. (Espectro reducido por Miriam Pefia).

REOSC-Echelle (2019)

c(Hp) = 0.63

Ion o Abvs  EX/FHB) 6(Fy) LJ/IHS) 6(1) FWHM v, Urad
H25 3669.47 3668.66  0.28 011 046 019 020 831 —66.35
H24 3671.48 3670.67  0.51 017 083 027 024 967 —66.31

Continua en la siguiente pdgina.
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Ton Ao Aovs  FA/F(HB) 6(F)) LJ/IHB) 6(1,) FWHM Vrad
H23 3673.76 3672.90  0.61 027 097 043 051 2076 —70.27
H22 3676.37 3675.50  0.73 0.21 117 034 032 1294 —70.71
H21 3679.36 3678.50  0.96 022 153 036 019 7.80 —70.41
H20 3682.81 3681.92  1.13 027 180 043 040 16.18 —72.13
H19 3686.83 3686.03  1.31 039 210 062 031 1250 —65.22
H18 3691.56 3690.68  1.06 036 168 058 022 907 —71.39
H17 3697.15 3696.39  1.81 051 288 081 048 1950 —61.39
H16 3703.86 3703.03  2.12 048 340 077 058 2330 —66.94
He1 3705.04 3704.10  0.92 035 147 057 051 2060 —75.75
H15 3711.97 371114  2.21 031 354 050 038 1544 —66.72
H14 3721.83 372094  4.01 034 641 056 068 2737 —72.10
[0 1] 3726.03 372528  0.48 011 076 018 036 1456 —60.75
[0 1] 3728.82 3728.08  0.29 011 046 017 051 20.65 —59.58
H13 373437 373352  3.12 026 495 043 034 1358 —67.92
H12 3750.15 3749.34  3.84 055 6.07 088 043 17.17 —64.84
H11 3770.63 3769.81  4.37 030 680 049 040 1582 —64.96
H10+[St] 3797.90 3797.07  5.97 035 922 057 027 1072 —65.44
He 1 3819.61 3818.77  1.79 031 277 048 044 1734 —65.62
H9 3835.39 3834.59  8.89 055 13.70 0.89 038 1494 —62.22
O 3856.13 3855.18  0.46 011 071 017 035 1379 —73.87
Si 3862.59 3861.72  0.33 007 050 011 037 1453 —67.92
[Ne 111] 3868.75 3867.73 81.73  0.96 124.66 291 045 1736 —79.37
Her 3888.65 3887.56  1.76 021 266 032 040 1538 —83.97
HS 3889.05 3888.31 12.11 0,53 1831 0.88 049 1875 —56.89
Her 3964.73 3963.81  1.14 010 168 015 049 1861 —69.73
[Ne 111] 3967.46 3966.47 2947 032 4334 093 048 17.99 —74.97
H7 3970.07 3969.31  13.17 027 1935 053 033 1264 —57.09
He1 4009.26 4008.20  0.23 006 034 008 045 1697 —79.28
Her 4026.21 402534  3.46 028 497 041 058 2149 —64.71
[S 1] 4068.60 4067.89  2.77 0.16 392 024 048 17.60 —52.31
Om 4069.62 4068.83  0.20 007 028 010 043 1579 —58.20
Om 4072.15 4071.04  0.14 006 019 009 069 2526 —81.81
O 4075.86 4075.19  0.44 007 062 010 065 2393 —49.05
[S 1] 4076.35 4075.71  0.37 005 052 007 023 844 —4691

Continua en la siguiente pdgina.
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Ton Ao Aps  EXE(HB) 6(Fy) LJ/IHB) 6(1,) FWHM  Uwp  Ured
HY 4101.74 4101.04 2403 054 3350 092 050 1824 —50.87
Her 4120.84 4119.88  0.58 008 081 011 060 21.76 —69.99
Her 4143.76 414281  0.75 008 1.02 011 055 1994 —68.45
[Fe 1] 4243.97 424320  0.70 011 091 014 117 4150 —54.46
C 4267.15 4266.17  0.18 007 023 009 035 1216 —68.65
[Fe 11] 4276.83 4276.07  0.70 012 090 0.15 123 4329 —53.13
[Fe 1] 4287.39 428659  1.24 011 159 014 100 3492 —5594
on 4319.63 431871  0.35 005 044 006 054 18.72 —64.20
Hry 434047 4339.81 4386 046 5508 0.83  0.62 2126 —4530
on 4349.43 434849  0.30 008 038 010 054 18.76 —64.59
[Fe 11] 4359.40 4358.48  0.74 006 092 008 109 3737 —63.48
[O 1m1] 4363.21 4362.13 9425  0.86 11699 1.61 053 1831 —74.35
01 4368.19 4367.34  0.80 008 099 010 058 19.78 —58.27
Her 4387.93 4386.87  0.92 006 1.3 007 042 1450 —72.77
on 441490 441331  0.74 009 089 011 187 63.66 —108.07
on 4416.97 441573  0.67 010 081 012 111 37.68 —84.52
on 4452.38 445130  0.60 007 072 009 146 49.16 —72.73
Her 447147 447044 850 015 10.05 020 054 18.01 —69.13
Mg 1] 4571.10 4570.25  0.12 002 013 003 017 551 —55.88
on 4590.97 4589.83  0.10 003 011 004 045 1456 —74.26
0 1m? 459595 4595.14  0.10 003 011 004 046 1513 —53.09
on 4638.86 4637.62  0.21 005 023 006 084 2715 —80.15
on 4641.81 4640.75 026  0.03 028  0.03 044 1429 —68.21
C 4647.42 464642  0.04 001 005 001 012 390 —64.64
on 4649.13 464821  0.43 003 047 004 043 1397 —59.46
[Fe 1] 4658.05 465691  0.37 004 040 005 075 24.00 -—73.45
on 4661.63 4660.54  0.13 004 014 004 051 1647 —69.91
on 4676.24 4675.02  0.10 003 011 003 034 1081 —78.16
Her 4713.14 471216  2.30 011 245 011 071 2275 —62.34
[Ar 1v] 4740.17 4739.05  0.08 003 008 003 061 1921 —70.78
[Fe 1] 4754.69 475347  0.12 003 013 003 058 1840 —76.81
[Fe 11] 4814.55 481393  0.51 009 052 009 150 46.86 —38.47
Hp 4861.33 4860.72  100.00  0.66  100.00  0.66 - - -

Her 4921.93 4920.87  2.84 014 278 014 080 2427 —64.39
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Ton Ao Aovs  FA/F(HB) 6(F)) LJ/IHB) 6(1,) FWHM Vrad
Om 492453 492321  0.39 005 038 005 042 1266 —80.62
[O 1] 495891 4957.65 60.23  0.54 5800 0.53  0.64 1932 —76.13
N 11 5001.13 5000.12  0.09 004 009 004 064 1922 —60.43
[O 1] 5006.84 500549 183.67 152 17407 151 070 20.83 —80.85
He1 5015.68 5014.42  4.83 012 456 011 067 1999 —75.38
Sin 5041.03 5040.14  0.98 009 092 008 1.09 3251 —52.98
Her 5047.74 5046.72  0.69 005 065 005 068 2025 —60.64
Sit 5055.98 5055.00  0.83 007 078 006 091 2694 —58.17
[Fe 11] 5158.81 5157.92  1.08 008 074 006 175 50.83 —51.48
[Ar 1] 5191.82 5190.43  0.90 004 059 003 064 1845 —80.22
[N1] 5197.90 5196.79  0.21 003 018  0.03 043 1252 —64.31
N1 5200.26 5199.17  0.10 001 009 001 006 176 —62.67
[Fe 11] 5376.45 537547  0.57 008 048 007 233 6493 —54.48
[Fe 11] 5376.45 5375.65  0.15 0.06 0.13 005 213 5945 —44.77
[01] 5577.34 5576.33  0.78 003 063 003 029 7.87 —54.56
N 11 5679.56 5678.42  0.19 006 0.15 005 116 3059 —60.39
[Fe 11] 5746.97 5745.84  0.20 005 0.15 004 164 4286 —58.90
[N 1] 5754.64 5753.22  2.71 0.09 207 007 085 2222 —73.78
Her 5875.64 5874.32  49.07 039 3655 059  0.88 2246 —67.20
Si 5978.93 5977.78  1.37 008 100 006 1.13 2829 —57.46
O1 6046.23 6045.09  1.45 006 104 004 090 2228 —56.33
[01] 6300.30 6299.14 41.82 037 2855 058 091 21.69 —55.29
[S 1] 6312.10 6310.60  9.92 021 676 019 1.08 2568 —71.06
Sin 6347.11 6345.78  1.45 006 099 005 114 27.03 —62.82
[01] 6363.78 6361.88  2.22 007 150 005 012 290 —89.44
Sit 6371.36 6369.97  0.83 005 056 003 076 17.94 —65.22
[N 1] 6548.03 6546.75  1.74 040 113 026 118 27.02 —58.60
Ha 6562.82 6560.13 2059.10 1548 1336.40 2929  — — —

[N 1] 6583.41 6582.02  5.90 038 382 026 122 2783 —63.26
Her 6678.15 6676.71 1521 029 966  0.28 1.09 2448 —64.56
[S 1] 6716.47 671534  1.06 0.07 067 004 120 2669 —50.25
[S 1] 6730.85 6729.63  1.35 007 085 005 1.04 23.09 —54.38
Cu 6791.47 6790.56  0.25 004 015 002 079 1737 —40.11
O1 7001.92 7000.62  1.23 006 073 004 096 2058 —55.49

Continua en la siguiente pdgina.
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Ion Ao Aobs E\/F(HB) o(F\) LJ/IHB) (1) FWHM v, Vrad

Her 7065.28 7063.42 54.34 1.83 32.05 1.35 1.16 2472 —-79.02
[Ar 111] 7135.78 7134.07 15.95 0.32 9.29 0.30 1.14 23.86 —71.89
[Fe 1] 7155.16 7154.13 0.69 0.12 0.40 0.07 235 4930 —43.27
[Ar 1v] 7170.62 7168.88 0.74 0.09 0.43 0.05 1.04 21.74 —-72.76
[Ar 1v] 7237.40 7235.48 0.33 0.07 0.19 0.04 0.86 17.82 —79.42
O1 7254.15 7252.89 2.25 0.13 1.28 0.08 1.07  22.04 —-51.99
He1 7281.35 7279.64 3.68 0.33 2.09 0.20 0.83 17.03 —70.50

Tabla C.3: Flujos, intensidades y FWHM de las lineas medidas de M 3-27 en el espectro REOSC-Echelle
del 2019.

B&Ch 3001 mm~! (2021)

c(HB) =0.40

Ion Ao Aobs  EX/F(HB) 6(Fy)  LJ/I(HB) (1))
HI11 3770.63 3769.40 3.60 0.72 4.77 0.96
H10+[St1] 3797.90 3797.12 5.16 0.46 6.79 0.62
H9 3835.39 3833.73 7.82 0.46 10.29 0.64
[Ne 1] 3868.75 3866.81 90.00 0.46 117.66 2.44
H8+He1 3889.05 3884.20 16.64 0.40 21.64 0.67
[Nem]+H7 3964.73 3965.84 44.28 0.40 56.62 1.16
He1 4026.21 4023.76 3.09 0.60 3.89 0.76
[S 11] 4068.60 4068.55 4.62 0.60 5.76 0.75
Ho 4101.74 4099.54 25.20 1.26 31.12 1.63
He1 4143.76 4142.90 0.82 0.40 1.00 0.49
[Fe 11] 4243.97 4240.25 1.14 0.60 1.35 0.71
[Fe 11] 4287.39 4282.89 1.98 0.60 2.32 0.70
H~y 4340.47 4338.68 40.61 0.50 46.93 0.77
[O 1] 4363.21 4361.06 98.19 0.50 112.63 1.29
He1 4387.93 4385.54 0.83 0.50 0.94 0.57
O 441490 4412.93 1.56 0.80 1.77 0.90
He1 4471.47 4469.81 7.93 0.80 8.81 0.89
Cu 4647.42 4645.47 3.46 1.20 3.66 1.27
He1 4713.14 4712.09 2.00 0.60 2.08 0.62
[Fe 111] 4754.69 4754.83 0.16 0.08 0.17 0.08
[Fe 111] 4777.68 4776.22 0.39 0.19 0.39 0.19

Continta en la pdgina siguiente.



Ion Ao Aobs  EX/F(HB) 6(Fy)  LJ/I(HB) (1))
[Fe 11] 481455 481424  0.98 024 100 024
Hp 4861.33 4861.76 100.00 0.25 100.00 0.25
He1 4921.93 4922.49 2.83 0.85 2.79 0.84
[O 1] 4958.91 4959.13 59.11 0.25 57.71 0.27
[O 1] 5006.84 5007.17 182.53 0.25 176.42 0.51
He1 5047.74 5043.91 2.06 0.85 1.97 0.81
[Fe 11] 5158.81 5158.67 2.45 0.85 2.29 0.79
[N 1]+ 5200.00 5193.87 1.67 0.85 1.55 0.79
[Fe m1] 5270.40 5269.00 1.82 0.85 1.66 0.78
[Fe 11] 5333.65 5333.10 0.48 0.24 0.43 0.22
[Fe 11] 5376.45 5377.62 0.44 0.24 0.39 0.22
[Fe 11] 5495.82 5495.99 0.41 0.24 0.36 0.21
[Cl 1] 5517.71 5511.99 0.46 0.24 0.40 0.21
[C] 1] 5537.88 5531.31 0.51 0.24 0.45 0.21
[O1] 5577.34 5576.06 1.05 0.24 0.91 0.21
N1 5679.56 5676.00 0.27 0.15 0.23 0.13
[N 1] 5754.64 5752.09 3.04 0.20 2.56 0.17
He1 5875.64 5873.50 42.44 1.60 35.20 1.42
Six 5957.57 5955.88 1.27 1.60 1.04 1.31
Sin 5978.93 5976.68 1.07 0.21 0.87 0.18
O1 6046.23 6043.91 1.34 0.22 1.09 0.18
[O1] 6300.30 6298.73 34.40 0.50 27.00 0.63
[S 111] 6312.10 6311.27 7.44 0.50 5.83 0.41
Sin 6347.11 6345.19 1.23 0.50 0.96 0.39
[O1] 6363.78 6362.62 11.80 0.50 9.20 0.43
Hao 6562.82 6563.00 1610.00 100.00 1223.56 80.06
[N 1] 6583.41 6583.25 22.87 4.60 17.35 3.51
He1 6678.15 6679.02 11.39 4.00 8.54 3.00
[S 11] 6716.47 6719.73 0.84 0.40 0.63 0.30
[S 11] 6730.85 6733.09 1.40 0.30 1.04 0.22
He1 7065.28 7064.85 46.07 2.00 32.95 1.65
[Ar 111] 7135.78 7133.61 13.22 1.50 9.37 1.09
O1+ 7254.00 7249.66 2.97 0.30 2.08 0.22
[O 1]+ 7325.00 7315.52 28.51 2.00 19.74 1.49

Contintia en la pdgina siguiente.
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Ion Ao Aovs  FA/E(HB) 6(Fy)  LJ/IHSB) (1))

Tabla C.4: Flujos e intensidades de las lineas medidas de M 3-27 en el espectro Boller & Chivens de 300
Imm~! del 2021. (Espectro reducido por Miriam Pefia).

B&Ch 600l mm~"' (2021)

c(HB) = 0.39

Ton Ao Avs  EV/F(HB) LJ/I(HPB)
H15 3711.97 371051  1.18 1.58
H14 3721.83 3717.16  0.87 1.16
[O 1]+ 3727.00 3727.46  3.89 5.19
H13 3734.37 3739.35  2.78 3.70
H12 3750.15 3754.41  4.39 5.83
H11 3770.63 3773.72  4.60 6.05
H10+[Stu] 3797.90 3799.95  6.21 8.12
He 1 3819.61 3820.97  1.45 1.90
H9 3835.39 383621  7.68 10.04
[Ne 111] 3868.75 3868.60  93.35 121.23
He 1+H8 3888+ 3888.49  12.89 16.65
[Nem]+H7 3970+ 3966.59  46.15 58.60
He 1 4026.21 4024.16  3.34 4.18
[S11] 4068.60 4067.10  3.49 4.33
50) 4101.74 4099.81  23.77 29.20
He 1 4143.76 4141.88  0.61 0.74
[Fe 11] 4243.97 4243.11  0.22 0.26
Cu 4267.15 4265.89  0.18 0.21
[Fe 1] 4276.83 4276.00  0.60 0.70
[Fe 11] 4287.39 4286.69  1.23 1.44
Hry 4340.47 4340.09  40.61 46.76
[O 1] 4363.21 4362.81  78.17 89.76
He 1 4387.93 4387.78  1.00 1.14
O 1w+ 4417.00 441529  1.69 1.91
He 1 447147 447165  7.70 8.54
O+ 4641.81 4641.04  0.52 0.55
O+ 4649.13 4649.68  0.54 0.57
[Fe 11 4658.05 465931  0.36 0.38

Contintia en la pdagina siguiente.
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Ion Ao Aobs Fy/F(HB) I1,/I(HS)
[Fe 1] 4701.62 4702.09 0.32 0.33
He1 4713.14 4713.46 1.78 1.85
[Ar 1v] 4740.17 4739.79 0.10 0.10
[Fe 1] 4814.55 4814.98 0.53 0.54
[Femm]+O 1 4890.00 4890.04 0.49 0.49
He1 4921.93 4921.99 2.25 2.22
[O 1] 4958.91 4958.53 41.76 40.79
Si1n 5041.03 5040.79 0.43 0.42
He1 5047.74 5047.83 0.27 0.26
Si1n 5055.98 5056.23 0.63 0.60
O1+ 5146.61 5146.50 0.59 0.56
[Fe 11] 5158.81 5158.68 0.76 0.60
[Ar 111] 5191.82 5191.29 0.44 0.34
[N I]+ 5200.00 5199.11 0.19 0.18
[Fe 11] 5261.61 5261.96 0.39 0.36
[Fe 111] 5270.40 5273.15 0.76 0.70
O1 5298.89 5298.71 0.40 0.37
[Fe 1] 5333.65 5333.85 0.45 0.41
[Fe 11] 5376.45 5376.86  0.35 0.32
[Fe 11] 5433.13 5433.35 0.15 0.13
[Cl111] 5537.88 5512.41 0.32 0.28
[Cl 1] 5551.96 5526.99 0.20 0.18
[01] 5577.34 557623  0.45 0.39
[N 11] 5754.64 5753.38 1.97 1.67
He1 5875.64 5874.59 34.16 28.47
Sir 5957.57 5957.06 0.95 0.78
Si1n 5978.93 5978.04 0.95 0.78
O1 6046.23 6045.45 1.11 0.91
[O1] 6300.30 6299.15 28.13 22.21
[S 111] 6312.10 6310.55 6.49 5.12
Sir 6347.11 6345.75 0.94 0.74
[O1] 6363.78 6362.47 9.00 7.06
Si1n 6371.36 6370.28 0.61 0.48
He1 6678.15 6675.79 8.85 6.68

Continua en la pdgina siguiente.
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APENDICE C. FLUJOS Y VELOCIDADES DE M 3-27

Ton Ao Aps  FA/F(HB) LJ/IHP)
[S 11] 6716.47 6714.42  0.70 0.52
[S 1] 6730.85 6728.86  0.90 0.68
o1 7001.92 6999.26  1.33 0.97
He 1 7065.28 7062.38  38.32 27.63
[Ar 111] 7135.78 7132.81  11.07 7.92
[Fe 11] 7155.16 7152.62  0.65 0.46
[Ar 1v] 7170.62 7168.08  0.83 0.59
[Ar 1v]+ 7237.00 7234.75  0.74 0.53
o1 725415 725233  2.35 1.66
He 1 728135 7279.24 254 1.79
[0 11] 7318.92 7317.76  11.68 8.17
[0 11] 7329.66 7328.32  9.49 6.64

Tabla C.5: Flujos e intensidades de las lineas medidas de M 3-27 en el espectro Boller & Chivens de 600
1mm~! del 2021. (Espectro reducido por Ana Valeria Beltrdn Sanchez).

REOSC-Echelle (2021)

c(HB) = 0.47

Ton Ao Aovs  FA/E(HB) 6(Fy) LJ/IHB) 6(I) FWHM  ve, Vrad
He 1 3634.25 3633.86  0.94 040 136 058 0.35 18.05 —55.90
H25 3669.47 3669.13  0.69 036 099 052 059 2638 —51.59
H24 3671.48 3671.12  1.08 039 154 056 051 2332 —53.53
H23 3673.76 3673.26  0.94 023 134 033 050 23.00 —64.38
H22 3676.37 3676.02  1.62 037 230 054 073 3147 —52.52
H21 3679.36 3678.94  1.27 037 180 052 024 1450 —58.36
H20 3682.81 3682.43  1.69 037 239 053 025 14.82 —54.83
H19 3686.83 3686.41  2.00 056 283 0.80 0.52 2386 —57.72
H18 3691.56 3691.18  2.22 058 314 0.83 062 2726 —5451
H17 3697.15 3696.77  2.08 035 295 051 044 20.88 —54.95
H16 3703.86 3703.49  2.78 057 396 0.82 0.58 2583 —53.84
Her 3705.04 3704.62  1.01 025 144 036 031 1463 —57.88
H15 3711.97 371158  3.81 049 541 073 056 2505 —55.63
H14 3721.83 372138  6.90 053 979 0.82 074 3180 —59.66
[0 11] 3726.03 3725.64  0.71 019 1.01 027 073 2932 —5543
[0 1] 3728.82 3728.43  0.49 016 070 023 0.70 2823 —55.17

Continua en la siguiente pdgina.
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Ton Ao Aovs  FA/E(HB) 6(Fy) LJ/IHB) 6(I) FWHM  ve Vrad
H13 3734.37 3733.94  4.73 036  6.68 056 048 2213 —58.25
H12 3750.15 3749.82  6.30 087 888 126 0.63 2746 —50.35
H11 3770.63 3770.27  6.06 046 843  0.69 0.46 2123 —5235
H10 3797.90 379751  8.88 046 1228 0.74 0.48 21.81 —54.52
He 1 3819.61 3819.22  1.49 025 207 035 051 2149 —54.66
H9 3835.39 3835.03 11.09 072 1532 1.10 050 2245 —51.63
Si 3862.59 3862.23  0.21 009 029 012 022 883 —51.36
[Nem:] 3868.75 3868.22 10451 137 143.19 471 057 2212 —65.04
He1 3871.82 3871.28  0.25 008 034 011 041 17.73 —65.47
Her 3888.65 3887.84  1.57 032 214 044 028 1314 —86.05
H8 3889.05 3888.72  15.00  0.93 2041 140 0.65 27.21 —49.01
Her 3964.73 3964.30  1.46 020 196 027 0.68 2685 —56.17
[Nem:] 3967.46 3966.94 3425 142 4568 227 059 2251 —63.18
H7 3970.07 3969.74  17.06 079 2251 120 0.47 2074 —48.34
He 1 4009.26 4008.75  0.38 008 050 011 0.76 29.43 —61.87
Her 4026.21 4025.80  3.63 026 476 036 0.65 2521 —54.11
[S 1] 4068.60 4068.22  3.19 015 413 022 0.62 2296 —51.58
Om+Om 4069.62 4069.40  0.32 0.07 042  0.10 075 27.89 —40.22
[S 1] 4076.35 407595  0.65 008 085 010 0.64 2375 —52.85
Ho 4101.74 4101.48 2826 020 3620 090 ——— ——— @———
Her 4120.84 412042  0.52 009 067 011 074 27.90 —54.36
Her 4143.76 414332  0.73 009 092 012 0.63 2395 —55.28
Om 4189.79 4189.09  0.23 009 029 011 053 1913 —73.62
[Ferr]  4243.97 424369  0.57 015 070 0.8 0.98 3450 —43.50
Om+Om 42539 425335  0.12 005 014 0.06 032 1145 —62.85
Cu 4267.15 4266.66  0.24 007 029 0.09 048 1731 —57.95
Om 427555 427543  0.17 008 020 0.10 060 2121 —32.13
Om 4276.75 4276.45  0.35 009 042 0.1 072 2545 —44.68
O 427790 427730  0.23 009 028 011 0.78 2734 —65.79
[Fer]  4287.39 4287.08  1.30 010 157 012 120 41.84 —4561
O 4317.14 4316.70  0.06 0.03 007 0.04 030 1074 —54.63
Hry 4340.47 434023 4594 052 5445 1.08 ——— ——— ———
[Feu]  4359.34 4358.87  0.94 010 1.0 0.2 135 4651 —56.33
[Om]  4363.21 4362.62 10594 072 12447 210 059 2038 —64.14

Continua en la siguiente pdgina.
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Ton Ao Aops  FEA/F(HB) 6(Fy) L/IHB) 6(1) FWHM  vep  Urad
01 4368.19 4367.79 067 010 078 011 062 2157 —51.52
He 438793 438738 096  0.09 112 010 060 21.93 —61.59
on 441490 441424 067 011 077 013 1.1 3781 —68.42
on 441697 441624 092 013 106 015 143 4869 —73.22
Her 443755 4437.19 016  0.05  0.18 006 052 19.17 —48.05
on 445238 445176 037  0.06 042 007 1.03 3485 —65.75
Her 447147 447094 823 012 932 017 063 2239 —59.27
Mg 1] 4571.10 457066  0.09  0.03 0.0 003 037 1239 —5292
on 4590.97 459026  0.19  0.05 021 005 1.02 3351 —69.97
N 111 4640.64 4639.96  0.13  0.06 0.4 006 0.85 27.77 —67.54
on 4641.81 4641.16 026  0.06 028 006 072 2343 —6565
C 4647.42 464657 008  0.04 009 004 083 27.05 —78.45
on 4649.13 464852 045 005 048 006 052 1693 —63.14
C 4650.25 464932 0.1 004 012 004 045 14.82 —83.58
on 4650.84 4650.34  0.12  0.05  0.13 005 070 2264 —56.16
[Ferm]  4658.05 4657.31 028 004 029 005 054 1730 —71.18
on 4661.63 4661.13  0.11 004 012 004 061 19.88 —56.02
on 4676.24 467548 016  0.04  0.17 004 071 2285 —72.60
[Femr]  4701.62 470055 0.1 005 012 005 041 13.05 -91.73
on 470535 470466  0.13 004  0.13 004 058 1855 —67.89
Her 4713.14 471268 202 010 211 010 073 2437 —53.31
[Fer] 481455 481433  0.68 009 069 009 172 53.68 —37.17
Hp 4861.33 4861.00  100.00 072 100.00 072 ——— ——— @ ———
on 4890.86 4888.96  92.01  0.67 9201 067 1.6 38.81 —140.38
on 4890.86 4889.78 046  0.06 046  0.06 042 13.11 —90.02
Oon 4906.81 4906.05 052  0.06 051 006 096 2958 —70.18
Her 492193 492139 217 012 214 011 067 21.82 —56.38
on 492453 492374 015 004  0.15 004 079 2435 —72.02
[Om] 495891 4958.14 5583 126 5428 124 066 20.18 —70.17
[Om]  5006.84 500596 173.77 124 16695 135 0.77 2331 —76.44
Her 5015.68 5014.91  4.07 0.0 390 010 0.75 2359 —69.53
Sit 5041.03 504058  0.73  0.08 070 007 0.83 2477 —50.73
Her 5047.74 5047.19  0.64  0.04 060 004 0.86 2651 —56.40
Sit 5055.98 5055.49  0.63  0.04 060 003 1.06 31.59 —52.61

Continua en la siguiente pdgina.
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Ton Ao Aovs  FA/E(HB) 6(Fy) LJ/IHB) 6(I) FWHM  ve Vrad
Or+O1 5146.61 514632  0.69 005 064  0.05 117 3433 —40.73
[Feun]  5158.81 5158.39  0.99 007 091  0.07 198 57.58 —48.43
[Armi]  5191.82 5190.98  0.81 005 075 0.05 070 2024 —72.36
[N 1] 5197.90 5197.48  0.26 003 023 0.02 095 2749 —48.01
N 1] 5200.26 5199.70  0.18 004 017 0.04 112 3239 —5596
[Feu]  5261.61 5261.42  0.63 006 056 0.05 1.66 4734 —34.32
[Fern] 52704 5269.32  0.37 003 033 0.03 141 40.19 —85.07
O1 5298.89 5298.43  0.32 005 029 0.04 0.86 2448 —49.81
[Fer]  5376.45 5376.16  0.44 006 038 0.06 192 5372 —40.17
N 11 5679.56 5678.69  0.10 003 008 0.3 0.80 2121 —69.77
[N 1] 5754.64 5753.76  2.16 005 177 0.05 0.87 2282 —69.43
Her 5875.64 5874.93 3663 025 2941 0.65 0.85 23.01 —60.06
Si 5957.57 5956.29  0.22 004  0.17 0.03 0.88 2225 —88.42
O1 5958.39 5957.71  0.88 008 070 0.07 158 39.77 —58.00
Si 5978.93 5978.31  0.98 006 077 0.05 134 3371 —54.72
O1 6046.23 604571  1.13 004 088 0.04 098 2451 —4931
[01] 6300.30 6299.71 2049 045 1542 054 0.87 2081 —52.04
[S 1] 6312.10 6311.21  6.45 011 484 0.15 097 23.02 —66.15
Sin 6347.11 6346.39  1.02 004 076 0.03 114 2693 —57.69
[01] 6363.78 6363.16  9.17 017 685 023 071 17.03 —53.17
Sit 6371.36 6370.62  0.56 004 042 0.03 079 18.77 —58.65
[N 1] 6548.03 6547.34  0.88 028 064 021 097 2237 —5555
[N 1] 6583.41 6582.64  3.79 017 274 015 112 2578 —59.03
Her 6678.15 6677.40  9.03 019 644 025 1.04 2451 —57.40
[S 1] 6716.47 671599  0.59 004 042 0.03 118 2650 —45.06
[S 1] 6730.85 6730.32  0.97 004 068 0.04 1.05 2338 —47.51
Cu+Cr  6779.93 677923  0.05 002 003 001 074 1675 —54.64
Om 6895.1 6894.49  0.17 005 012 004 1.00 21.83 —50.29
O1 7001.92 7001.21  0.83 003 056 0.03 112 2421 —54.09
Her 7065.28 7064.14 2629 060 17.73 078 0.82 1892 —72.12
[Armi] 713578 7134.84 1048 023  7.00 031 1.16 2440 —63.40
[Arv]  7170.62 7169.72  0.37 0.06 024 004 1.15 2421 —61.45

Tabla C.6: Flujos, intensidades y FWHM de las lineas medidas de M 3-27 en el espectro REOSC-Echelle

del 2021.
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Ref. Kohoutek (1968) Adams (1975) Ahern (1978) Barker (1978)

Afno 1964 1973 1974 1972

c(HB) 0.75 0.70 0.50 0.50+0.10

Ton 2o FA/F(HB) LJ/I(HP) | FA/F(HB) LJ/I(HA) | FA/FHB) LJ/I(HB) | FA/FHB) 6(Fy) L/IHB) 6(Ly)
[Ne v]+O 111 3425 — — — — — — 5.91 5.20 9.21 8.11
O 1 3445 — — — — — — 7.14 5.80 11.06 8.99
[O11] 3727+ — — — — 28.40 41.10 22.80 6.20 32.99 9.03
[Ne 111] 3869 75.00 119.88 — — 99.20 138.68 118.00 13.00 164.96 18.80
H8 3889 5.95 9.42 — — — — — — — —
He+[Nem] 3967+3970 | 37.60 57.73 — — — — — — — —
HS 4100 10.50 15.21 19.95 28.91 — — 22.00 3.80 28.67 4.95
H~y 4340 41.10 52.93 42.66 54.94 46.10 55.23 48.10 4.10 57.63 491
[O 111] 4363 82.00 104.26 79.43 101.00 80.90 96.04 82.00 4.00 97.35 4.75
He1 4471 — — — — — — — — — —
He 11 4686 9.90 10.73 — — 4.20 4.45 1.82 2.80 1.93 2.97
Hp 4861 100.00 100.00 100.00 100.00 100.00 100.00 100 — 100.00 —
[O 1] 4959 101.00 96.85 144.54 138.61 — — 145.00 6.00 140.72 5.83
[O 111] 5007 434.00 408.87 446.68 420.82 398.70 382.07 436.00 7.00 417.82 6.88
[N 1] 5755 — — — — — — 1.70 1.50 137 121
He1 5875 — — — — 30.50 24.14 32.10 1.70 25.41 1.44
[O1]+[St1]  6301+6312 — — — — 17.00 12.56 2010 190 1485  1.46
[O1] 6360 — — — — — — 4.69 1.60 3.44 1.18
Hao 6563 622.00 384.76 630.96 390.30 549.80 390.13 653.00 40.00 463.35 31.56
[N 11] 6584 — — 28.18 17.38 — — 26.70 2.20 18.90 1.66
He1 6678 — — — — — — 8.33 1.60 5.81 1.13
[S11] 6717 — — — — — — 2.37 1.30 1.64 0.90
[S11] 6731 — — — — — — 0.40 0.78 0.28 0.54
He1 7065 — — — — 31.20 20.52 — — — —
[O11] 7325+ — — — — 19.00 12.00 32.30 2.50 20.40 1.78

Tabla C.7: Flujos e intensidades corregidas, considerando los efectos de autoabsorcién de H 1, de M 3-27 recopilados de la literatura
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