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Resumen.

En el presente trabajo, analizamos el fendmeno observado en las nebulosas pla-
netarias NGC 6543, NGC 7009 y NGC 7027, las cuales tienen la emision extendida
de rayos X. El estudio consisti6 en la determinaciéon de las abundancias quimicas de
hierro en el gas nebular de estos objetos, mismo que fue comparado con las abun-
dancias de hierro obtenidas en otras regiones como el viento estelar. El resultado
que encontramos fue una deficiencia de hierro respecto a la solar de 28, 50 y 130
para NGC 6543, NGC 7009 y NGC 7027 respectivamente, mientras que los estudios
realizados en el viento estelar revelan una abundancia de hierro comparativa a la
solar.

Para explicar porque la abundancia de hierro en el viento estelar es mayor que la
detectada en el gas nebular se propone que el gas de hierro se acumula en granos de
polvo, los cuales por la baja densidad del medio interactiian muy poco con el viento
estelar como para ser destruidos.

Estos resultados nos sirvieron para explicar la ausencia de las lineas de [FeX]\6370
y [Fe XIV|A5303 que, por las condiciones fisicas del medio se deben generar en el
gas emisor de rayos X de estas nebulosas, y por lo tanto, se esperaba que fueran
detectadas en los espectros de emisién de nuestros objetos. Este resultado también
nos sirvié para explicar la diferencia entre la temperatura observada (~ 10° K) y la
temperatura teérica (~ 107 K).

La deficiencia del gas de hierro en estas nebulosas nos sirvi6 para concluir que
el origen del gas emisor de rayos X es el gas nebular y que la diferencia entre la
temperatura observada y la tedrica se puede explicar mejor debido a la conduccion
térmica del gas caliente hacia el frio.

En este mismo trabajo se realizo un estudio cinematico de las lineas de [CIIII|\5517,
[Ar IV]M711, O IIM367 y |O III]A4363, para identificar la distribucion espacial y
de velocidades de los iones emisores, asimismo se determinaron las distribuciones de
densidades y temperaturas a lo largo del eje de la rendija.

VII



Capitulo 1

Introduccion.

1.1. Nebulosas planetarias con emisién de rayos X difusos.

Se cree que este tipo de nebulosas planetarias se forman por la fuerte interaccion
de un viento rapido proveniente de la estrella central con un viento lento que fue
expulsado por la estrella durante su vida en la etapa asintotica de las gigantes
(Kwok, Purton, & Fitzgerald 1978). Con base a los calculos tedricos se esperaba que
en esta region de interacciéon, se produjera una burbuja de gas muy caliente, y que
de acuerdo a la velocidad del viento rapido, se alcanzara la temperatura de ~ 10" K
(Soker & Kastner 2003).

Recientes observaciones de nebulosas planetarias (NP) con el satélite ROSAT, el
Observatorio de Rayos X Chandra y con el XMM-Newton, han revelado el descubri-
miento de emision extendida de rayos X. Los objetos observados se presentan en la
tabla 1.1, de estos objetos, los tltimos cuatro son los mas brillantes y en ellos vamos
a concentrar nuestro trabajo.

Tabla 1.1: Nebulosas planetarias que tienen emisiéon extendida de rayos X.

NP Referencia

Mz 3 Kastner et al. (2003)
Hen 3-1475 Sahai et al. (2003)
BD +30°3639 Kastner et al. (2000)
NGC 7027 Kastner et al. (2001)
NGC 6543 Chu et al. (2001)
NGC 7009  Guerrero et al. (2002)

En la tabla 1.2, se muestran algunos parametros fisicos relevantes de estas NP
entre los que destacan su temperatura y luminosidad en rayos X, los cuales han sido
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obtenidos por el CXO y el XMM-Newton con el objetivo de detectar y resolver las
emisiones de estos objetos.

Tabla 1.2: Parametros fisicos de nebulosas planetarias observadas con el
CXO y el XMM.

NP NGC 6543 BD +30°3639 NGC 7027 NGC 7009
Lx_ray(103%erg s71) 1 1.6 1.3 0.3
Tx—ray(10° K) 1.7 3 3 1.8
distancia (kpc) 1.17 1.2 0.88 1.2
V(km s7) 1750 700 400 2800

M (108 M, afio™) 4 <100 4100 0.3
N(cm™3) 50 258 96 22
N(H)(cm™2) 3.8 19.8 7.4 1.7

! Esta tabla fue obtenida de Soker & Kastner (2003)

Al comparar los valores de las temperaturas obtenidas de las observaciones que se
pueden apreciar en esta tabla, con el valor que resulta del cilculo de la temperatura
esperada para esta region (~ 107 K, mismo que se explicara en la siguiente seccién)
se puede notar una diferencia de 1 orden de magnitud méas bajo que lo esperado,
ya que las temperaturas observadas del gas emisor de rayos X estan del orden de
~1-3x10°K.

Por lo tanto, se han propuesto varios modelos que puedan explicar esta discrepan-
cia entre la temperatura calculada y la que se observa. Los modelos son igualmente
probables y es necesario un trabajo adicional para seleccionar el méas adecuado. El
principal objetivo de esta tesis es contribuir a la solucién de este problema. Pero
antes de exponer los modelos posibles, se explicara el escenario que se origina en las
NP cuando comienzan a emitir en rayos X.

1.2. Burbujas circunestelares

La evolucion de las estrellas de masa baja e intermedia (entre 1M y 8M), ha
sido estudiado por muchos anos, pero aun no es comprendida totalmente. Sin em-
bargo, se ha podido establecer una estructura basica que pueda describir los eventos
principales de la evolucion estelar. De todas las etapas de la evolucién, la que nos
concierne es la final, en la que inicialmente podemos mencionar la Rama Asintotica
de las Gigantes, conocida por sus siglas en inglés como AGB (Asymptotic Giant
Brach), en la cual la estrella pierde grandes cantidades de masa y eventualmente
expulsa la mayor parte de su envoltura. Durante la etapa de AGB, la evolucién
de la estrella experimenta una serie de oscilaciones térmicas, en la cual el mate-
rial procesado en el interior de la estrella se mezcla con el material de las capas

2



Capitulol § 1.2 Nebulosas planetarias con emisién de rayos X difusos.

superficiales. Al final de la etapa AGB, no queda méas que un nicleo degenerado
de carbono-oxigeno, rodeado por una envoltura muy extendida de baja densidad.
En ese momento, la pérdida de masa disminuye en varios 6rdenes de magnitud y
consecuentemente la temperatura estelar empieza a incrementar, provocando que la
estrella se mueva hacia la izquierda en el diagrama Hertzprung-Russell (HR). Esta
fase es llamada post-AGB.

Durante la etapa post-AGB la estrella se volvera lo suficientemente caliente al
grado de que puede fotoionizar la capa de material que fue expulsado durante la
etapa de AGB, provocando que esta region se vuelva observable como una nebulosa
planetaria. Aunque cabe mencionar que no todas las estrellas de baja masa nece-
sariamente llegan a la fase de NP: si el movimiento a la izquierda en el diagrama
HR es muy lento, la capa AGB se dispersard en el medio circunestelar mucho an-
tes de que la estrella central esté lo suficientemente caliente como para ionizar esta
capa. Eventualmente todos los procesos nucleares cesaran en el interior de la estre-
lla, el material nebular se disolvera en el medio circunestelar y la estrella central se
convertird en una enana blanca.

Como ya se ha mencionado anteriormente, esta descripcion esquemaética de la
evolucién esta bien establecida. Sin embargo, muchos detalles necesitan ser explica-
dos tanto desde el punto de vista teérico como del observacional.

Como ya se habia comentado al principio, lo relevante de las observaciones de
estas NP es que se han detectado emisiones extendidas de rayos X; el escenario pro-
picio para explicar este fendmeno, estd en proponer la presencia de un viento rapido
dirigido por la estrella central durante la etapa post-AGB, este viento interactiia con
un material que se mueve mas lentamente y que fue expulsado cuando la estrella
central pertenecia a la rama asintotica de las gigantes (AGB), y que por lo tanto
debe conducir a choques energéticos.

Este tipo de interaccién entre estos vientos, desempena un papel importante en
la morfologia de la NP (e.g. Frank (1999)). Alternativamente, la conduccién de calor
puede resultar en temperaturas del gas mucho méas bajas que aquellas del viento
rapido chocado y dada la presencia de campos magnéticos que limitan la velocidad
y direccion de los frentes de conduccion que pueden causar una desviacion de la
simetria esférica. Por lo tanto, los procesos de emision extendida de rayos X estan
enlazados a los procesos de morfologia de NP (Kastner et al. 2002), aunque no todos
los procesos morfologicos conducen a la emisién de rayos X.

Al analizar la estructura de la interaccion de un viento estelar fuerte con el medio
circunestelar, tenemos que considerar que a un tiempo ¢t = 0, la estrella comienza a
soplar un viento estelar uniforme con velocidad terminal constante V., y una tasa
de pérdida de masa M. Por lo tanto, la luminosidad mecénica L,, del viento resulta
ser
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1.

L, = 5J\Wjo. (1.1)
Este viento interactia con un gas circunestelar de densidad atémica que para
fines précticos consideramos uniforme y que denominamos n,, en donde se obtiene
un sistema esférico en expansion, al cual se le llama burbuja. A lo largo de su evo-
lucién, el sistema dindmico consiste de cuatro regiones distintas, esta estructura se
describe esquemaéaticamente en la Fig. 1.1. Comenzando desde el interior, se encuen-
tra: (a) el viento estelar hipersonico; (b) una region de viento estelar chocado; (c)
una capa de gas circunestelar chocado; y la region mas externa (d) que consiste del

gas circunestelar sin perturbar.

(d) Gas circunestelar sin chocar

)

Viento estelar chocado

N/
a5
%
Vient; estelar

Superficie de contacto R Gas circunestelar chocado

Figura 1.1: Diagrama esquematico en donde se indican las regiones y limites del flujo
estelar.

En los modelos propuestos por Weaver et al. (1977) y Kwok, Purton, & Fitz-
gerald (1978), sobre la historia evolutiva de la burbuja se detallan varios eventos
para considerar las condiciones fisicas necesarias del viento en expansién, aunque
por el momento s6lo explicaremos como la nebulosa alcanza una temperatura tan
elevada. Si consideramos que el gas circunestelar estd practicamente estatico ya que
se expande a una velocidad relativa Vs ~ 20 — 50 kms~!, la cual es mucho menor
que la velocidad del viento estelar cuyo valor es Vo = 2000 kms~!, entonces la tem-
peratura resultante del choque del viento estelar con el gas circunestelar se puede

4
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obtener de la ecuacion: 5

2
ET = 16umpVOO, (1.2)
(Soker & Kastner 2003), donde k es la constante de Boltzmann, 7" la temperatura,
es el peso molecular, que para el caso del hidrégeno ionizado consideramos p = 0.5
y m, la masa del proton, tenemos que el viento alcanza una temperatura 7epoque ~
4.54 x 10" K, la cual es un orden de magnitud mas grande que la observada y que
podemos apreciar en la tabla 1.2. De acuerdo a los datos observacionales, la interfase
entre la region (b) de viento estelar chocado y la capa (c) de gas circunestelar
chocado es particularmente interesante porque ahi la temperatura abarca el rango
10° K< T < 10° K, donde las especies altamente ionizadas tales como [Fe X| o
|[Fe XIV| deberian ser las mas dominantes de la region.

En la siguiente secciéon se proponen algunos mecanismos que probablemente ate-
nuan la temperatura de emision de rayos X y que explican las discrepancias mencio-
nadas anteriormente.

1.3. Procesos propuestos para moderar la temperatura de
rayos X de Nebulosas Planetarias

Con el escenario anteriormente expuesto, se tiene el problema de como explicar
la diferencia de la temperatura calculada teéricamente de la burbuja (~ 107 K)
con la temperatura observada (~ 1 — 3 x 105 K). Ahora tenemos que buscar los
mecanismos que enfrian al gas. En principio, el gas caliente est& en contacto con el gas
circunestelar chocado, que se encuentra a una temperatura inferior (7,5 ~ 10* K),
por lo tanto la conduccién térmica desempena un papel importante en la disminucién
de la temperatura del gas de la burbuja caliente y por consiguiente se puede resolver
el problema de la suavidad en los rayos X de estas NP. Por otro lado, la conducciéon
de calor puede resultar en temperaturas del gas mucho mas bajas que las del viento
rapido chocado, dada la presencia de campos magnéticos que limitan la velocidad y
direccion de los frentes de conduccion, que puede causar enormes desviaciones de la
simetria esférica (Soker 1994, Zhekov & Perinotto 1996, Zhekov & Myasnikov 2000)).

Anteriormente se advirtiéo que la conduccién de calor puede formar regiones de
emision de rayos X en NP teniendo temperaturas mucho maés bajas que aquella del
viento rapido chocado (Soker 1994, Zhekov & Perinotto 1996) y que puede causar
la desviacion de la simetria esférica (Zhekov & Myasnikov 2000).

Basédndonos en el esquema de la Fig. 1.1, la region de interfase entre el viento
estelar chocado (region b) y la capa de gas barrido (regién c) tiene una estructura
determinada por conduccién térmica de electrones que va de la region del viento
chocado hacia esta zona (interfase). Aproximadamente el 40% del flujo de calor
conducido es emitido por radiacion hacia el exterior desde la interfase por excitacion
colisional de lineas del UV tales como OVI A\1035. El otro 60 % provoca la evaporacion

5
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de gas de la capa fria, la cual se difunde hacia la regiéon b, provocando el mezclado
de estos gases. De hecho, la principal fuente de masa en esta region (viento estelar
chocado), es el gas circunestelar evaporado proveniente del gas circunestelar chocado
més que del mismo viento proveniente de la estrella. Weaver et al. (1977) basandose
en los fundamentos clasicos sobre la conductividad térmica en esta superficie de
contacto, demostraron que la saturaciéon de conduccién térmica no es significativa
en esta region, aunque es muy probable que si lo sea cerca del choque en R;.

En términos generales el frente de conducciéon de calor va a través de tres etapas:
evaporacion, cuasiestatica y condensaciéon. Durante las primeras dos etapas, la region
de temperatura intermedia esta dentro del gas inicialmente frio (region c), mientras
que en la tercera fase estd en el gas inicialmente caliente (region b) (Borkowski,
Balbus, & Fristrom 1990). Esto puede explicar ciertos aspectos de las observaciones
que no son facilmente entendidas, por ejemplo, el mezclado del material del viento
rapido y nebular.

En el trabajo de Soker & Kastner (2003) se proponen algunos procesos que
podrian producir una temperatura relativamente baja en la burbuja de gas. Cabe
mencionar que uno o mas de estos procesos independientes pueden actuar juntos
para atenuar la temperatura de emisioén de rayos X. Los procesos propuestos son los
siguientes:

1. Enfriamiento por conduccién térmica magnetizada
Una complicacién importante ignorada hasta el momento en el analisis de la estruc-
tura de la interfase es el efecto del campo magnético sobre la conductividad térmica,
el cual, disminuye drasticamente la conducciéon de calor cuando se transmite en una
direccion perpendicular al vector de campo magnético local. El coeficiente de con-
ductividad térmica x en ausencia de campo magnético es x7p /2 (Spitzer 1962), tal

que
x = 1.84 x 107°/InA ergs cm™! s~t K=7/2.

Donde A, que es la densidad de carga, varia lentamente con la temperatura 7'y
la densidad n.; InA ~ 2.97 + ln(Te6ne_1/2) en donde T, = T./(10°K) > 0.42 en un
plasma de hidrogeno completamente ionizado, ademas 7. y n. son la temperatura
electronica y la densidad respectivamente.

Entonces, la presencia del campo magnético restringe la movilidad de los elec-
trones en la direccién perpendicular a las lineas de campo magnético. Si el frente de
conducciéon térmica forma un angulo 6 con las lineas de campo, el flujo total con-
ductivo se reduce por un factor de cos), pero solamente la componente del campo
paralela al frente normal (o< cos®f) ingresa un balance de energia debido a la desa-
paricion de la componente perpendicular (Borkowski, Balbus, & Fristrom 1990).

Para encontrar una relacion de la conductividad térmica en presencia del campo
magnético, suponemos que la inclinacién respecto a las lineas de campo es 6, si el gas
frio es calentado a la temperatura 7,. Entonces la conductividad varia continuamente
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a través de la interfase inicial y puede ser escrita como

T5/2
K= X : (1.3)
1+ (ntanf.,/ne)?

Notese que la conduccion se inhibe en una extensién més grande en la capa de gas
fria debido a la inclinacion del campo magnético a mas altas densidades.

Gas caliente Gas frio

T SR T, =10°K

Figura 1.2: Configuracién inicial para un frente de conduccién térmica magnetizada.
La frontera entre el gas caliente y el frio se localiza en z=0 donde z es la coordenada
normal al frente. El campo B,, en el gas caliente forma un dngulo 6., con respecto
al eje z. Las variables correspondientes en el gas frio son By y 0;.

2. Mezclado del viento rapido con grumos de gas frios
Este proceso, el cual fue discutido por Chu & Ho (1995) para A30 y Arnaud et al.
(1996) para BD +30°3639, probablemente toma lugar cuando hay una gran cantidad
de pequenos grumos de gas que son observables 6pticamente en el interior nebular.
El gas de estos grumos ~ 10K, se mezcla con el viento rapido, lo que por lo tanto
disminuye su temperatura. Arnaud et al. (1996) discuten que el cociente de mezclado
requerido para formar el gas emisor de rayos X mas frio deberia resultar en una
abundancia elevada de oxigeno. En contraste, el anélisis de los espectros de rayos X
de BD 430°3639 (Kastner et al. 2000) y NGC 6543 (Chu et al. 2001) sugiere que el
gas caliente tiene deficiencia de oxigeno. Por lo tanto, mientras el mezclado puede

7



Capitulol § 1.3 Procesos propuestos para moderar la temperatura de rayos X.

ocurrir hasta cierto punto en alguna nebulosa, es improbable explicar la temperatura
de emision relativamente baja de la regiéon de choque en las NP.

3. Enfriamiento por expansiéon adiabatica de la burbuja.

Este mecanismo puede ser importante para un viento rapido que choca en las etapas
tempranas, muy cerca de la estrella central. Ya que durante estas primeras etapas de
la evoluciéon de las NP la tasa de pérdida de masa es mayor que durante las etapas
posteriores, un viento rapido a un radio muy corto choca a una alta densidad. Este
gas se enfria adiabaticamente, en un gran factor a medida que la nebulosa se expande
y a tiempos tardios se forma una region delgada, relativamente densa y fria en la
parte interior de la burbuja caliente. Esta regiéon emite intensamente temperaturas
de rayos X mas bajas, con la emisiéon concentrada justo en el interior del viento denso
emitido en la etapa AGB. Por lo tanto, esta emisién no necesariamente implica que
haya conduccién de calor y/o mezclado de la burbuja de gas caliente con el gas
nebular frio en esa region. Notese que el gas emisor de rayos X relativamente denso
y frio que se encuentra en la parte exterior de la burbuja caliente se forma atn si
el viento rapido tiene una velocidad ~ 2000 kms~!(que es una velocidad tipica del
viento en estos objetos, ver tabla 1.2) desde el comienzo. Observacionalmente, las
distribuciones de brillo superficial de NGC 6543 (Chu et al. 2001) y BD +30°3639
(Kastner et al. 2002) indican que la emisién més brillante proviene de una region
cercana a la capa densa (borde) con una emision méas débil en la region interna. La
emision de la region interna de BD +30°3639 es también mas suave que la emisién
de la region adyacente al borde optico (Kastner et al. 2002), sin embargo se sugiere
que, al menos para esta NP, se consideren también la evolucion del viento rapido.

4. Velocidad moderada del viento estelar.
Para producir choques con temperaturas caracteristicas de T, ~ (2 — 3) x 10°K, la
velocidad del viento deberia ser ~ 400 —500 kms~*, en donde el valor exacto depende
de la expansion adiabatica del material post-choque. Tal velocidad moderada del
viento, probablemente surge en la fase tardia post-AGB y en la fase temprana de
NP, a medida que la estrella atraviesa el diagrama H-R. Arnaud et al. (1996) han
propuesto que una velocidad de viento moderado generado en la fase post-AGB es la
fuente del gas emisor de rayos X en BD 430°3639. Mientras que el gas de velocidad
moderada y chocado, se enfria muy rdpidamente, el gas de alta velocidad se enfria
lentamente y emite a una tasa baja por unidad de volumen. Por lo tanto, si se
presenta un viento mas rapido de la estrella central (~ 1000 kms~!) , la emision de
rayos X dominante vendria ain de un gas que se origina en un viento post-AGB de

velocidad méas moderada dirigido a ~ 500 kms—L.

5. Enfriamiento debido a la desviaciéon del equilibrio térmico.
En un encuentro de vientos con pocas colisiones de particulas, los iones son mu-
cho més calientes que los electrones (Laming 2001). El equilibrio electrostatico y
las inestabilidades del plasma podrian calentar los electrones. Para las condiciones
apropiadas en una NP joven, el equilibrio Coulombiano por si mismo calentaria los
electrones en un tiempo relativamente corto. Tomando una pérdida de masa para la
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estrella de 10~"Mgano~!, una velocidad prechoque de 1000 kms~!, y una posicién
de choque de 2 x 10'%cm desde la estrella central, se encuentra de la ecuacion de
Laming (2001)

2
T. = (= x 0.13=-=2)%/5, (1.4)
que los electrones seran calentados hasta 107 K en ~ 100 afios. En esta ecuacion
T;, Z y A, son la temperatura, la carga y la masa atéomica del i6n respectivamente,
T, y n. representan la temperatura y la densidad electréonica y t el tiempo. Las
inestabilidades del plasma haran el tiempo de equilibrio mucho més corto. Por lo
tanto, la salida del equilibrio térmico no es una buena una explicacién general para
el enfriamiento del plasma emisor de rayos X observado en NP.

6. Emision de rayos X en un sistema binario

Una companera de secuencia principal cercana a la estrella AGB progenitora puede
acretar del viento AGB, formando un disco de acrecion y dirigiendo jets o un viento
rapido colimado a una velocidad de ~ 200 — 600 kms~!. Tal mecanismo, descrito en
detalle por Soker & Rappaport (2000), seria responsable de la emision de rayos X
aparentemente asociados con flujos protoestelares (Pravdo et al. 2001, Favata et al.
2002) y para los jets colimados de rayos X en el sistema binario simbi6tico R Aqr
(Kellogg, Pedelty, & Lyon 2001). Las temperaturas del plasma emisor de rayos X
en estos sistemas son similares a aquellos en NP jévenes con emisiéon de rayos X
(i.e. ~ 10°% K). Las observaciones de R Aqr son quiz4 las més relevantes, porque las
binarias simbio6ticas estan frecuentemente asociadas con NP mostrando una estruc-
tura bipolar pronunciada. Si tal viento colimado es dirigido por una companera, es
responsable de la emisiéon de rayos X en NP jovenes, entonces tal emision deberia
estar confinada a las regiones polares como es aparentemente el caso para NGC 7027,
NGC 6543 y posiblemente para BD +30°3639.

A pesar de que pudieramos considerar este proceso para explicar la emisién de
rayos X suaves, no podriamos aceptarlo totalmente ya que ninguna de las NP que
estudiamos en este trabajo pertenece a un sistema binario.
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1.4. En buasqueda del origen del gas emisor de rayos X

Uno de los retos mas importantes que tenemos en este trabajo es tratar de
determinar la region en donde se puede encontrar el plasma emisor de rayos X, ya
que éste lo podemos encontrar tanto en el gas circunestelar chocado (region ¢ de la
fig.1) como en el viento estelar chocado (regiéon b) o en alguna zona en donde se
encuentren mezclados ambos gases.

Si nos basamos en la suposicion de que el gas emisor de rayos X deberia tener la
misma composiciéon quimica que la regiéon en donde se encuentra (ya sea gas nebular
o el viento estelar), entonces, una posible prueba para determinar esta region, es
mediante la determinacion de la abundancia relativa del hierro en el gas emisor de
rayos X.

En lo que respecta a la abundancia de hierro en el viento estelar atin se sabe muy
poco acerca de ésta en los objetos estudiados aqui. A pesar de ello, se ha sugerido una
manera indirecta de hacer una estimacién sobre la abundancia de este elemento, la
cual consiste en analizar la abundancia de hidroégeno en la atmésfera de cada una de
las estrellas centrales. Esta propuesta se basa en el hecho, de que hay una aparente
tendencia de que las estrellas con deficiencia de hidrogeno, con o sin viento, tienen
una atmosfera con deficiencia de hierro de al menos un orden de magnitud, como
sucedi6 en el caso concreto de los objetos K 1-16 y NGC 7094 (Miksa et al. 2002,
Herald & Bianchi 2004c,b,a, Stasiniska et al. 2004). Esta deficiencia de hierro puede
ser el resultado de procesos nucleares (Herwig 2003).

Al aplicar este anélisis a nuestros objetos, tenemos que tanto BD+30°3639 como
NGC 6543 tienen una deficiencia de hidrégeno en sus estrellas centrales, mientras
que NGC 7009 tiene una abundancia elevada de este elemento, en lo que respecta
a NGC 7027 aun no se sabe algo al respecto. Por otro lado, las estrellas centrales
de NP que tienen vientos y que presentan una abundancia elevada de hidrogeno no
parecen tener una deficiencia de hierro (Herald & Bianchi 2004c,b,a).

Otro incoveniente que tenemos que tomar en cuenta es que el agotamiento de
hierro tanto en el viento estelar como en el material nebular podria traer como
consecuencia la falta de deteccion de las lineas de este elemento en los espectros, tal
podria ser el caso de la linea de [Fe XIV] A5303, que se origina precisamente en la
region donde esta el gas que emite los rayos X.
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1.5. La abundancia de Hierro en Nebulosas Planetarias

Los modelos propuestos por Zhekov & Perinotto (1996), demuestran que el gas
en la interfase entre el viento chocado y el gas nebular deberia emitir lineas coronales
excitadas colisionalmente de elementos altamente ionizados. Las dos lineas coronales
de emision maés intensas en la region espectral del optico son [Fe X]|\6374 y [Fe
XIV]A5303. Si se pueden detectar estas lineas en NP, la medicion de sus intensidades
nos proveeria informacion valiosa acerca de las propiedades fisicas del plasma emisor.

La abundancia de hierro en NP ha sido muy poco estudiada hasta el momento
escencialmente por la relativa debilidad de sus lineas de emisién observada. Sin
embargo el conocimiento de la abundancia de hierro en NP es muy importante en
varios aspectos. Uno de ellos es establecer, via comparacién con las correspondientes
abundancias de las fotosferas de sus estrellas centrales, la produccion efectiva de
granos de hierro de las fases AGB a la NP.

Los pocos resultados que tenemos nos pueden ser de gran utilidad. Por ejemplo,
las mediciones obtenidas por Perinotto et al. (1999) para las nebulosas NGC 6543
y NGC 7027, nos dan como resultado una deficiencia del hierro por factores de
11 y 80 respectivamente. De manera similar, Sterling et al. (2005) determinaron
una deficiencia del hierro respecto a la solar por un factor de 3-14 en SwSt-1 la
cual dependia de la regién observada de la nebulosa. De tal modo, que aun cuando
consideremos necesario realizar un mayor nimero de estudios sobre la abundancia
del hierro nebular, estos resultados nos conducen a pensar que este elemento se
encuentra muy a menudo agotado por un factor de 10 o mas en las NP. Por otro
lado, en el estudio de las abundancias relativas en regiones H II se han encontrado
similares deficiencias, e.g. Rodriguez (2002) quien encontr6 un agotamiento del hierro
por factores de 3 a 50. Un resultado general de estos trabajos demuestra que la
abundancia Fe/H derivada en NP, es mucho menor que la del Sol, siendo maés
pequena por un factor entre 5y 100.

Las determinaciones previas han sido basadas en el uso de pocas lineas de emisiéon
prohibidas en las regiones espectrales del visual y del cercano infrarrojo, interpretado
escencialmente con el modelo atémico de dos niveles. Una representacion adecuada
de la realidad requiere preferiblemente tomar en cuenta las inter-relaciones entre
los numerosos niveles de la estructura atémica de los iones de hierro. Esto no fue
posible hasta recientemente, cuando principalmente en conexion con el Iron-Project
(Hummer et al. 1993), proporcioné los valores para las cantidades atémicas necesi-
tadas de hasta 100 niveles que han sido calculadas. Estos resultados son claramente
fundamentales para obtener abundancias confiables de iones de hierro.
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1.6. Objetivos generales del trabajo y metodologia

En el presente trabajo se realizara el estudio de las nebulosas NGC 6543, NGC
7009, NGC 7027, y BD +30°3639, en las que se han observado regiones difusas que
emiten rayos X. El objetivo principal consiste en la determinacién de la abundancia
de hierro en la region del gas circunestelar chocado (region c) en estos cuatro objetos.
También es necesario mencionar que la parte correspondiente a la determinacion de
la abundancia de hierro en el viento estelar (regiéon a) no estd comprendido dentro
de este trabajo, sin embargo haremos un anélisis posterior del trabajo realizado por
Georgiev et al. (2006a) en donde se estudi6 el comportamiento del hierro en dicha
region.

Por otro lado, debemos determinar el origen del gas emisor de rayos X, ya sea
viento estelar o gas nebular y proponer un mecanismo encargado de atenuar la
temperatura en esta region.

También tenemos que determinar el comportamiento cinematico de las lineas
de [Cl IITJAB517, [Ar IV|M4T711, O 114367 y [O III|A\4363, con el fin de obtener la
distribucién espacial y de velocidades de los iones en cada objeto mediante el reba-
nado de los 6rdenes espectrales (método que explicaremos posteriormente). También
pretendemos determinar la distribucion de las temperaturas y densidades de cada
nebulosa a lo largo del eje de la rendija.

El método a utilizar para llevar a cabo el proceso del analisis cinemético de las
nebulosas, se basa en el rebanado de los 6rdenes espectrales, mismo que explicaremos
en el capitulo 2 y analizaremos una por una las lineas mencionadas anteriormente.
Al rebanar los érdenes espectrales, se puede distinguir las distintas regiones de la
nebulosa por donde atraviesa la rendija, por cada rebanada podremos determinar la
expansion de cada i6n emisor.

Para determinar la abundancia de hierro en las nebulosas, nos basamos en la
ejecucion del codigo CLOUDY, mediante un arreglo numérico que genera superficies
y la obtenciéon de sus respectivas curvas de nivel se pueden identificar tanto la den-
sidad nebular como la temperatura estelar en cada objeto. Una vez obtenidos estos
parametros, se ajustan los flujos de las lineas con el fin de reproducir los espectros
observados y de esta manera obtener las abundancias de hierro en el gas nebular.
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Capitulo 2

Observaciones espectroscopicas y
analisis cinematico de las nebulosas.

2.1. Observaciones y reduccion de datos.

Todas las observaciones fueron obtenidas durante los periodos del 26-27 de mayo
y del 2-4 de agosto de 2004 en el Observatorio Astronémico Nacional de San Pedro
Martir, Baja California, México (SPM), con el espectrografo echelle REOSC aco-
plado al telescopio de 2.1 m. Este es un espectrografo cuya dispersion es de 7.93
A/mm y 9.51 A/mm a 5303 A y 6374 A respectivamente. Para las observaciones de
NGC 6543 y NGC 7009 se utiliz6 una mascara de 2" x 26”, para NGC 7027 fue de
3.3” x 26" mientras que para las observaciones de BD +30°3639 fue de 3.3” x13". Para
la observacion de las estrellas estandares se utiliz6 una rendija cuyo ancho era de 11”.
La rendija se orient6 de tal modo que se pudieran cubrir varias regiones de interés
dentro de cada objeto (ver Fig. 2.1). Para remover la contaminacién a segundo orden
para la linea [Fe X|\6374 A, se us6 un filtro GG395. El detector fue un CCD SITe
con un arreglo de 1024 X 1024 pixeles. Dentro de la ganancia utilizada, la lectura del
ruido del CCD fue de aproximadamente 9 electrones. La configuracién del espectro-
grafo fue de tal modo que la emision de la linea Ha no fuera detectado por el CCD,
sin embargo, parte de la luz dispersada por esta linea inevitablemente contamind
el orden adyacente que contiene a [Fe X]\6374. La relaciéon de las observaciones se
presenta en la tabla 2.1.

Los datos se redujeron con el programa MIDAS. El paso inicial consisti6 en la
limpieza de los espectros de las NP de los rayos césmicos, para llevarlo a cabo se
promediaron las imé4genes de cada nebulosa. Los bias se obtuvieron en cada noche
de observacion, las cuales se utilizaron para construir una imagen de correccién cero
y que posteriormente se usé para ser sustraida de cada una de las exposiciones, es
decir, las imagenes de la nebulosa, estrellas estdndares o lamparas de calibracion.
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NGC 7027 ' BD +30 35639

Figura 2.1: Imdgenes HS'T' de los cuatro objetos estudiados en este trabajo.
En esta imagen se sobreponen las posiciones de la rendija en cada una de nuestras observaciones.
La longitud de la rendija se muestra a escala, 13” para BD 430°3639, 26” para los otros objetos.
Para cada una de las imagenes el Norte se ubica hacia arriba mientras que el Este se encuentra a
la izquierda. Los valores 1 y 2 corresponden a la primera y segunda orientacién de la rendija.

Las observaciones de las estrellas estdndares se usaron para trazar las posiciones
y las formas de cada orden. Para las NP, se cambiaron estas definiciones de apertura
para las posiciones apropiadas dentro de la rendija sin cambiar la forma de las
aperturas. Cuando se extrajeron los espectros de las estrellas estandares, se sustrajo
el fondo entre los 6rdenes resultante de la luz dispersada. Este paso se omiti6é para
aquellos espectros en donde la dispersién de luz era despreciable. La emisién del
campo plano no pudo ser sustraida debido a que el detector obtiene una mejor
calidad en la region espectral del rojo, pero no asi en la regién azul, por lo tanto
no hubo forma de generar un campo plano decente, aunque ésto no resulta ser un
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Tabla 2.1: Relacion de las observaciones.

Fecha (TU) Objeto Inclinacién!  Exposiciones
26 de Mayo de 2004  NGC 6543 10° 7 x 900s
27 de Mayo de 2004  NGC 6543 43° 11 x 100s
30 de Mayo de 2004 BD+30°3639 0° 5 x 1800s
2 de Agosto de 2004  NGC 7027 138° 5 x 600s
3 de Agosto de 2004  NGC 7009 72° 12 x 900s
4 de Agosto de 2004 NGC 7009 162° 11 x 900s

! La posicién de los dngulos sigue la convencién astronémica, partiendo del norte hacia el
este.

problema mayor para nuestros propo6sitos.

Para realizar la calibraciéon de longitud de onda, se obtuvieron espectros de una
lampara de Torio-Argon; el rebineo adecuado para la calibracion de las imégenes fue
de 0.01 A /pix.

2.2. Descomposicion de los 6rdenes de un echelo-
grama

El estudio del comportamiento cinemético de las nebulosas, en particular la ex-
pansion de las burbujas que rodean a cada uno de nuestros objetos, comienzé a
partir desde el mismo punto de la observacién de éstos, en la que se obtuvieron las
imé4genes que constaron de 32 6rdenes cada uno, a lo largo de ellos se midi6 la rango
espectral del visible y cada orden es un segmento del espectro que mide alrededor de
150 A trayendo como consecuencia un traslape de informacion entre 6rdenes adya-
centes. Pero antes que nada, es necesario mencionar cual es la informacion contenida
en cada uno de estos espectros.

La orientacion utilizada por la rendija se ilustra en la Fig. 2.1. Como se puede
apreciar en ese conjunto de iméagenes, se tienen algunos casos en los que la orien-
tacion de la rendija incluye a la estrella central (cuyas lineas espectrales tuvieron
que ser removidas) y ambos lados de la burbuja en expansién, de tal manera que
la informacién contenida en cada 6rden de los espectros puede verse en la fig. 2.2.
En este caso consideramos dos situaciones, en la primera y mas sencilla analizamos
el caso de una nebulosa que se expande en forma esférica y el caso de otra que se
aproxima mas a lo que ocurre en nuestros objetos, que se expanden en forma de
elipsoide.

Si quisieramos analizar por ejemplo el érden 7 (véase la Fig. 2.3) que pertenece
a alguno de nuestros espectros, en la que podriamos reconocer las regiones de la
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Regién 3 N

A @ 4F

Regiones 2 y 2a Ir‘"ﬁ‘

(1) " (1a)

Regiones 1 y la j,'ﬂ'.lf \‘

Figura 2.2: En este diagrama observamos el tipo de perfil que se obtiene depende de
la region de la nebulosa que estemos observando.

burbuja que se acercan hacia nosotros con velocidad v cos(i) y las que se alejan de
la misma manera, donde i es el &ngulo que hay entre el segmento de de la cascara
que se expande y la linea de vision (Fig. 2.2).

Al analizar las imégenes de las nebulosas proyectadas en el plano del cielo, po-
demos apreciar que conforme nos alejemos del centro de la estrella, los dos lados de
la burbuja en expansién se alejan respectivamente con una velocidad de proyeccion
cada vez menor dada por la expresion v cos(7), lo cual nos permite observar en los
espectros que sus lineas de emision estdn més cercanas, hasta llegar el extremo de la
rendija en donde observamos una soéla linea, lo que equivale a observar a la nebulosa
de una manera tangencial.

Con el método anteriormente expuesto, se pudieron extraer las rebanadas de
cada orden y asi pudimos trabajar con lineas de emisién como [Cl III|JAA5517, 5537,
[Ar TV|MT711, HyA4340, O 11367 y [O III]A4363.

También es necesario mencionar que este proceso no solamente se realiz6 con
los espectros de la nebulosa sino también con los espectros de comparacién. Con
las imAgenes obtenidas se realiz6 la conversiéon de longitud de onda a velocidad,
ya que este parametro nos proporciona mayor informacién para la determinaciéon
de la cinemaética de las nebulosas. En el programa disenado se utilizé un paso de
10 km/s por pixel (ver Apéndice A). Gracias a esto, se pudieron medir las lineas
de los espectros de comparacion y, de este modo, corregir los desajustes de sus
mediciones, recordemos que es una lampara de Torio-Argon y que por lo tanto no
tienen desplazamiento y que se deberian observar con velocidad cero con respecto al
sistema de referencia del observatorio, sin embargo al analizar una de las lineas que
medimos se observo un desplazamiento Doppler, de tal modo queintentamos utilizar
la linea de [O IJA6300 la cual es una linea que se genera por i6n lozalizado en la
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Figura 2.3: Del lado izquierdo tenemos la representacién de los érdenes espectrales,
mientras que del lado derecho observamos el rebanado del orden 7 realizado alrededor
de la linea marcada con *. Esta representacion es tan sélo un ejemplo y no representa
a las lineas de emision reales.

atmosfera terrestre y que tampoco debe presentar un desplazamiento espectral y que
sin embargo el resultado obtenido se presenta en la fig. 2.4. Esto se cree que se debe
a una mala alineacion de la rendija al obtener los espectros, por lo tanto, este efecto
se le tuvo que sustraer a los espectros estelares. Después de este ajuste se procedio
a obtener las imagenes rebanadas, para analizar el comportamiento cinemético en
cada regién de la nebulosa.

Una vez corregidos los espectros se obtuvieron las iméagenes rebanadas con el
fin de analizar el comportamiento cinemético de las lineas de [Cl III|AA5517, 5537,
[Ar TV]A4711, O I1M\4367 y [O III|A\4363, el resultado obtenido se observa en las figs.
2.5 a la 2.10. En estas figuras observamos la distribucién espacial, las cuales tienen
una separacion de 2”/rebanada y la velocidad de desplazamiento de las lineas que
corresponde a la region de la nebulosa en donde fue emitida. También observamos
claramente en estas imégenes el perfil doble en los espectros correspondientes a
NGC 6543 y NGC 7009 que corresponden a la emision de la linea a ambos lados
de la cascara en expansién de cada objeto. Por lo que respecta a NGC 7027 no
pudimos apreciar este perfil doble y la posible explicacion es que necesitamos una
mayor resolucién espectral para poder apreciar este efecto, ya que si vemos en la
figura 2.1 podemos notar que la expansiéon de la burbuja en este objeto es un tanto
més complicada que la que se aprecia en NGC 6543 y NGC 7009, lo que no nos
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permite apreciar adecuadamente los perfiles de sus lineas. Por tltimo en el caso de
BD +30°3639 tampoco pudimos apreciar en detalle los perfiles correspondientes en
sus espectros ya que en este objeto la temperatura de su estrella central es muy baja
(T* = 30000 K Kastner et al. (2000)), la cual no emite los fotones con la energia
necesaria para excitar a la nebulosa. Por lo tanto, podemos apreciar los distintos
casos en NP que tienen emisién en rayos X, en donde los espectros en la region
espectral del 6ptico varia dependiendo de las condiciones fisicas de cada objeto.

Secuencia

7 +

1 I 1 L I '
T 1 T 1 t t t
-40 -0 -2 10 0 1 20 H L

Velocidad (km/s)

Figura 2.4: Medicién de la linea de [O I] en el espectro de NGC 7009.

Esta distribucion de puntos es resultado de la medicion de los centros de los perfiles de la linea
mencionada, después de hacer su respectivo rebanado. Esta es una linea que se emiti6 en la
atmosfera terrestre y por lo tanto debe presentar un ligero desplazamiento espectral. Dado que no
fue asi, la posible explicacién es que esto se debe a una mala orientacién de la rendija y este
efecto se tuvo que sustraer de todos los espectros nebulares.
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2.3. Distribuciéon de las lineas de emision

Para analizar la distribucion espacial de las lineas de emision, se realizaron dia-
gramas Posicion-Velocidad que muestran la distribucién espacial de las lineas de
[Ar TV]A4711, [C] IIT|AA5517, 5537, HyA4340, O 11A4367 y [O 111]\4363 para NGC
6543 y NGC 7009. Véase las figs. 2.11 y 2.12.

Estos diagramas muestran que la linea de [Ar IV|\4711 esta formada en el inte-
rior de donde se forma la linea de [Cl III|AA5517,5537 y a la vez su velocidad es més
pequena, mientras que la linea de O IIA4367 se forma en una regién més cercana
a la estrella central que donde se forma la linea de [O III[A4363 y por tdltimo la
linea que se genera en la regiéon mas externa de la nebulosa es la correspondiente a
H~yA4340. Es necesario mencionar que se observo el mismo comportamiento tanto en
NGC 6543 como en NGC 7009. Por otro lado, se tiene establecido que de acuerdo
a la distribucion espacial, tanto [O III|A4363 como O ITA4367 se deberian de formar
en la misma region de la nebulosa ya que O ITA4367 es una linea de recombina-
cion y requiere del ion O*+ para formarse, por otro lado para formar la linea de
[O III|A\4363 se requiere de la excitacion colisional del mismo i6n, entonces ambas
emisiones deberian generarse en la misma cascara de la nebulosa.

Mientras que nuestras observaciones revelan que la distribucion espacial y de
velocidades de las lineas, desde la region més interna de la nebulosa a la méas externa,
se generaron las lineas de [Ar IV|A\ 4711, O 11A\4367, |Cl III|AA5517, 5537, O I11|A\4363
y HyA\4340 respectivamente. Este resultado, con excepciéon de la emisiéon de la linea
de O 11M\4367, nos dice que cuanto menor sea el grado de ionizacién de la componente
del gas, el i6n emisor se encontrard en una regiéon mas lejana de la estrella central.
Este resultado se ajusta al modelo propuesto por Wilson (1950), en el que después
de observar diferencias en velocidades de expansiéon entre los componentes de NP,
propuso que las velocidades mas grandes se encuentran en los iones de méas baja
excitacion mientras que las velocidades mas bajas estan asociadas a los iones de mas
alta excitacion.

Pero hasta el momento no hemos podido explicar lo que ocurri6 con la linea de O
I1A\4367, ya que de acuerdo a lo anterior el i6n que emite esta linea deberia estar en
una region mas externa a la correspondiente al [O III|\4363, sin embargo se observa
en una cascara mas interna. Una posible explicacion es que el modelo expuesto en
el parrafo anterior se utiliza para analizar el comportamiento de lineas prohibidas
como lo son [Ar IV]MT711, [ClIITI|AA5517, 5537, [O TII]\4363, mientras que O IT\4367
es una linea permitida.

De tal manera que la emision de la linea de O I1A4367 no pueden ser explicada
mediante un simple proceso de recombinaciéon y por lo tanto se requiere de un me-
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canismo adicional que sea capaz de predecir la emisién de esta linea en una region
interna a la que se emite la linea de [O I11]\4363. Este mecanismo ausente podria
conducir a una mejor interpretacion de los datos, aunque esto requiere un trabajo
que esta fuera de los objetivos contemplados para esta tesis, pero que lo podemos
desarrollar en una futura investigacion.
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[Ar IV] 4711 [C1 1] @518 HI 4340 4387 [or1] 4363

Figura 2.11: Diagrama posicion-velocidad para NGC 6543. Noreste hacia arriba de
la imagen, la region espectral azul hacia la izquierda..

[Ar IV] 4711  [Cleil] 5518  H | 4340 Ol 4367 [ol11] 4383

Figura 2.12: Diagrama posicién-velocidad para NGC 7009. Noreste hacia arriba de
la imagen, la region espectral azul hacia la izquierda..
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Capitulo 3

Determinacion de parametros fisicos

3.1. Introducciéon

En estas seccion se realizara el analisis de densidades y temperaturas para di-
ferentes regiones de la nebulosa. El estudio de la cineméatica de las burbujas en
expansion de las nebulosas, mediante el rebanado del 6rden en donde se encontra-
ban las lineas de nuestro interés, tal como [Cl III], [Ar IV], O II y |O III], resultd
ser muy importante ya que asi podemos determinar la velocidad de expansion de las
distintas regiones de las nebulosas vistas en dos dimensiones, como se pudo apreciar
en el capitulo anterior. Pero si aparte de esto también fueramos capaces de medir
las intensidades de las lineas espectrales también podriamos determinar parametros
como la temperatura o la densidad en distintas regiones de las nebulosas. Esto es
un avance ya que asi podemos identificar las variaciones en la nebulosa en donde
disminuya o aumente la densidad, lo que traeria como consecuencia un aumento o
disminucion de la temperatura.

Pero, para llevar a cabo lo anterior es necesario determinar la calibracion del
flujo observado, para lo cual se tiene que calcular la funcién de sensibilidad de los
espectros obtenidos. Para ello es necesario calcular la extinciéon atmosférica y la
masa de aire al momento de observacion, lo cual vamos a detallar en las siguientes
secciones.

3.2. FEl efecto de la extincion atmosférica sobre la
magnitud

Dado que la atmoésfera de la Tierra también provoca la extinciéon, la magnitud
observada m,,, también depende de la localizaciéon del observador y de la distancia
cenital del objeto, dados estos factores, la magnitud observada desde la superficie
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de la Tierra est4 dada por:

Meps = My + X, (3.1)

donde m, representa la magnitud del objeto fuera de la atmosfera terrestre, X es
la masa de aire y « es el coeficiente de extinciéon. Por otro lado, la diferencia de
magnitudes mg,s — m, se puede definir en términos del cociente de flujos, de tal
manera que se obtiene la expresion:

FO S
Am = mys —m, = —2.5log Fb : (3.2)

de manera analoga a la ecuacién anterior F,,; es el flujo observado desde la superficie
de la Tierra y F, representa el flujo de la estrella fuera de la atmosfera terrestre.
Entonces, al combinar las ecuaciones 3.1 y 3.2 se obtiene la expresion

Fobs — 10(mo+aX) — F010_0'4(QX). (33)

Si ahora analizamos la longitud de la trayectoria que sigue la luz proveniente
de un objeto al atravesar la atmosfera, podemos ilustrarlo en la figura 3.1 como

Objeto celeste en el cenit

Objeto celeste a distancia
cenital de 60 grados.

il

Atmésfera

Superficie de la Tierra

Figura 3.1: La longitud de la trayectoria a través de la atmosfera varia con la dis-
tancia cenital.

podemos ver la trayectoria minima es para un objeto que se localiza en el cenit,
de tal modo que le podemos llamar a este espesor de atmosfera una masa de aire.
Entonces la masa de aire para un objeto fuera del cenit serd més grande que la
unidad. Por lo tanto, se puede encontrar una longitud de la trayectoria aproximada
mediante la expresion:

X ~ sec z, (3.4)
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donde z es la distancia cenital. Esta expresion es solamente aproximada ya que
no considera la curvatura de la Tierra. En nuestro caso con el programa MIDAS
se calcularon estos valores, considerando la posicién geografica del observatorio, las
coordenadas celestes y de los tiempos de observacién. En la tabla 3.1 se listan algunos
valores de la masa de aire para distintos valores de distancias cenitales, de tal modo
que se pueda apreciar la forma en que incrementa.

Tabla 3.1: Masas de aire y distancia cenital.

Z 30° 60° 70° 75° 79°
sec z 1.155 2.000 2.924 3.864 5.241
Masa de aire  1.154 1.995 2.904 3.816 5.120

De manera alternativa, el cilculo de la masa de aire también se puede hacer
desde el mismo programa de reducccion MIDAS, en la que es necesario cambiar
ciertas variables internas del programa, para adaptarse al tiempo de observacion,
estas variables son: Latitud y longitud geografica, el tiempo de observacion y las
coordenadas celestes del objeto en observacion, obteniéndose valores muy similares
propuestos en la tabla anterior.

Por lo que respecta al calculo de la extincién atmosférica, debemos considerar
que esta depende de la longitud de onda que observemos. De igual manera que en
el caso anterior, el efecto de la extincion sobre el brillo de un objeto depende de
la altitud de la estrella sobre el horizonte, de este modo, deberiamos de advertir
este efecto si hacemos una serie de observaciones cuando la estrella esta a diferentes
altitudes. En nuestro caso, el cilculo de la extincion atmosférica se corrigio con el
uso de la curva de extincién de SPM (Schuster & Parrao (2001)), la cual, sigue la
expresion:

k() = 0.0254X7%87 4+ 0.0067TA ™% 4 0.281k,.()). (3.5)

Los tres términos de este modelo representan la dispersién de aerosol y la disper-
sion de Rayleigh-Cabannes y la absorcién de ozono, respectivamente. Con el uso de
esta ecuacion se pudo obtener un célculo de la extincion atmosférica para el rango
espectral del visible la cual se muestra en la fig. 3.2.

La magnitud aparente m, depende del instrumento que utilizamos para medirlo.
La sensibilidad del detector es diferente a diferentes posiciones del detector y a
diferentes longitudes de onda. También, distintos instrumentos detectan diferentes
rangos de longitud de onda. Por lo tanto, el flujo medido por el instrumento no es
igual al flujo real.

Dependiendo del método de observacion, se pueden definir varios sistemas de
magnitudes. Diferentes magnitudes tienen diferente punto cero, i.e. éstas tienen di-
ferentes densidades de flujo F), correspondiente a la magnitud cero. Los puntos cero
son usualmente calibrados por unas cuantas estrellas estadndares.
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Figura 3.2: Céalculo de la extincién atmosférica de acuerdo a la ecuaciéon propuesta
por Schuster & Parrao (2001).

Por lo tanto, los espectros de las estrellas estandares se usaron para determinar
la funcion de sensibilidad instrumental dentro de cada orden, con el fin de obtener
una calibracion del flujo.

3.3. Calculo de la funcion de sensibilidad.

Para obtener este factor es necesario medir los espectros de las estrellas estanda-
res, los cuales también debieron ser obtenidos en la misma noche de observaciéon. De
igual manera que los demas espectros, los correspondientes a las estAndares también
estuvieron compuestos de 24 6rdenes, los que tuvieron que sumarse para formar una
imagen unidimensional abarcando toda la longitud de onda del visible.

Para calcular el flujo proveniente de este objeto se utilizo la ecuacion 3.3, donde
F, representa al flujo instrumental y que corresponde a la imagen anterior, a su vez
se utilizé la imagen correspondiente al cilculo de la extincion atmosférica y de la
masa de aire calculada a la hora de observacion de los objetos. Con lo anterior se
pudo obtener el flujo proveniente de la estrella estandar y que se puede ver en la fig.
3.3.

Para encontrar la sensibilidad instrumental, se utilizaron los valores de los flujos
de las estrellas estandares de nuestra base de datos, estos objetos son HR7950,
HR8634 y HR9087. Las tablas que se obtuvieron de esta base de datos se convirtieron
a imagenes y por tltimo se obtuvo el cociente de las dos imégenes i.e.

Flujo observado

Sensibilidad = (3.6)

Flujo esperado

32



Capitulo 3 § 3.3 Calculo de la funcién de sensibilidad.

200 — —

150 |- —

100

Flujo X 107(-12) (erg/s/cmz2/A)

=0

| 1
4000 4500 5000 5500 5000 6500
Longitud de onda

Figura 3.3: Suma de todos los érdenes de una estrella estandar.

Para verificar que el calculo de la sensibilidad es buena, se obtenia el cociente
de otra imagen de las estandares con la sensibilidad anterior y el resultado se tiene
que asemejar con el valor conocido. De este modo se calcularon otras funciones de
sensibilidad con el fin de obtener un promedio. Al final un espectro que este calibrado
por la sensibilidad del detector se obtiene con el cociente de:

Flujo observado

Sensibilidad ' (3.7)

Espectro calibrado =

y con esto la imagen ha quedado corregida tanto por extincién atmosférica, como
por la sensibilidad del detector.
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3.4. Correccioén por enrojecimiento

Hasta el momento hemos reunido los ingredientes necesarios para realizar una
buena calibracion de flujo, ya que se determinaron la extincién atmosférica, la masa
de aire y la funcién de sensibilidad. Pero antes de continuar con cualquier otro tipo
de anéalisis formal, los espectros nebulares tienen que ser corregidos por los efectos
de extincién interestelar provocada por el polvo. En el estudio de las nebulosas, el
parametro que representa el enrojecimiento interestelar es usualmente descrito por
c(H3), que es la diferencia logaritmica entre los flujos observados e intrinseco (o flujo
desenrojecido) de la linea H 3. Los flujos nebulares corregidos por enrojecimiento (en
unidades de I(H ) = 100 estan dados por:

I, = 10°HANL Ry (3.8)

donde f) es la curva de extincién normalizada, de tal modo que frg = 0.

Una forma comin de derivar ¢(H (3) en los estudios 6pticos de nebulosas es reali-
zando una comparacion entre las lineas observadas y las predichas en el decremento
de la serie de Balmer, usando los cocientes de lineas de Ha/H 3, Hy/HB 'y Hd/Hp.
Este es el método que debemos adoptar para desenrojecer nuestros espectros opti-
cos, aunque tenemos que considerar que desafortunadamente en nuestros espectros,
las lineas correspondientes a H /3 se encontraron saturadas y que por lo tanto no se
pudieron medir sus intensidades, por lo tanto de manera alternativa se usaron las
lineas H~ y HJ. Si consideramos que el indice ¢ se obtiene de la ecuacion:

]I—)\ = —(f)\ — fHﬁ)C(Hﬂ) + lOg F{T—A; (39)
HpB Hp

log
en este caso podemos hacer que )\ corresponda a las longitudes de onda de H~ en
una ecuacién y H¢ en otra similar. Al obtener la diferencia de ellas se obtiene como
resultado: / P
H H
log =2 = —(fuy — fus)c(HB) + log = . (3.10)
Iys Fys
En esta ecuacion, el cociente Iy, /Iys representa al cociente teérico obtenido de
Osterbrock para un valor T, = 10000 K y N. = 5000 cm 3. Los valores correspon-
dientes de la curva de extincién para fr, y fus son 0.173 y 0.232 respectivamente
(Cardelli, Clayton, & Mathis 1989). Por lo tanto, de la ecuacién 3.10 se obtuvo una
expresion correspondiente para el calculo de ¢(Hf3):

F
c(HB) = +16.95 x log —* — 0.253. (3.11)
Fys

Después de haber calculado ¢(H3) y f\ se pudo calcular el flujo intrinseco del
espectro mediante el uso de la ecuacion 3.8. Con el fin de que las mediciones de las
lineas quedaran normalizadas respecto a H /3 se realiz6 el siguiente calculo:
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Einea - Einea [H’\/

= x 100; 3.12
Fug Fry Ing (3.12)

y asi nuestros datos pudieron ser calibrados y normalizados. De la ecuaciéon anterior
el cociente Iy./Iys tiene un valor de 0.47. Para desenrojecer el espectro completo
se obtuvieron los valores de ¢(H /) = 0.18 para NGC 6543, 0.14 para NGC 70009,
1.49 para NGC 7027 y 0.65 para BD +30°3639. En las tablas 3.2, 3.3, 3.4 y 3.5
se presentan las intensidades relativas de las lineas medidas en las 4 nebulosas, en
la columna 1 se muestran los valores de las longitudes de onda observadas, en la
columna 2 se muestran los identificadores de éstas, en la columna 3 se presenta el
flujo de las lineas sin desenrojecer, mientras que en la columna 4 se muestran los
flujos desenrojecidos y normalizados respecto a Hvy = 100, por ultimo en la columna
5 se muestran los flujos desenrojecidos respecto a H3 = 100.

Tabla 3.2: Flujos relativos observados y desenrojecidos de las lineas espec-
trales medidos en NGC 6543!.

A D FONE L) L)
414376 Hel 1.52 155  7.28(-1)
426726  C1I 1.43 144 6.76(-1)
434047  H5  1.00(+2) 1.00(+2) 4.70(+1)
4363.21 [OTII]  5.10 5.09 2.39
4387.93  Hel 1.91 1.89  8.88(-1)

447150  Hel  1.61(+1) 1.58(+1)  7.43
4701.62 [Fe III] 2.15(-1)  2.03(-1)  9.55(-2)

4711.37 [ArIV]  1.86 1.75  8.23(-1)
4733.93 [Fe 1] 9.94(-2) 9.35(-2)  4.39(-2)
474017 [ArIV]  2.29 2.15 1.00

A754.70 [Fe IIT] 1.45(-1) 1.36(-1)  6.41(-2)
4769.43 [Fe III] 7.73(-2) 7.22(-2)  3.39(-2)
ATTT.68 [Fe III] 4.79(-2)  4.47(-2)  2.10(-2)
4881.11 [Fe III] 3.21(-1) 2.94(-1) 1.38(-1)
4931.23 [OIII] 2.62(-1) 2.39(-1)  1.12(-1)
5270.40 |[Fe III] 4.07(-1) 3.55(-1)  1.67(-1)
5517.37 [CLII] 9.33(-1) 7.94(-1)  3.73(-1)
5537.88 [C1III]  1.37 1.16  5.45(-1)

5875.66 Hel 4.29(+1) 3.52(+1) 1.65(+1)

1 Para este objeto c(HB) = 0.2 y F(Hvy) =1.08 x 107! erg cm™2 1.
2 Esta columna corresponde al flujo sin desenrojecer normalizado respecto a F/(H~) = 100.

3 Las columnas 4 y 5 representan los flujos desenrojecidos normalizados respecto a I(H~) =
100 y I(H () = 100 respectivamente.
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Capitulo 3 § 3.5Distribucion espacial de las densidades y temperaturas.

Tabla 3.3: Flujos relativos observados y desenrojecidos de las lineas espec-
trales medidos en NGC 7009'.

) D FONE L) L)
4143776 Hel 1.14 120  5.64(-1)
420042 HeII 1.41 140 6.58(-2)
426726  C1I 3.35 3.37 1.58
434047  H5  1.00(+2) 1.00(+2) 4.70(+1)
4363.21 [OTIT 1.58(+1) 1.58(+1)  7.43
4387.93  Hel 1.38 138 6.48(-1)
447150  Hel  1.07(+1) 1.05(+1) 4.94(-1)
454159 He II 1.13 110 5.17(-1)
4685.68 Hell 7.37(+1) 7.08(+1) 3.33(+1)
4711.37 [ArlV]  7.32 7.03 3.30
4733.93 [Fe IIT] 2.52(-2) 242(-2) 1.13(-2)
474017 [ArIV] 764 7.30 3.43
475470 [Fe ITT]  2.02(-2) 1.93(-2)  9.07(-3)
4769.43 [Fe IIT] 2.52(-2) 241(-2) 1.13(-2)
4881.11 [FeIII] 3.60(-1) 3.39(-1)  1.59(-1)
4931.23 [O I 2.73(-1) 2.55(-1)  1.20(-1)
5270.40 [Fe III] 3.25(-1) 2.95(-1)  1.39(-1)
541152 HeIl — 3.21 2.90 1.36
5517.37 [C1III]  1.43 1.28  5.99(-1)
5537.88 [C1III]  1.38 123  5.78(-1)
5875.66 Hel  3.65(+1) 3.18(+1) 1.49(+1)

! Para este objeto c(H3) = 0.14 y F(H~) = 1.98 x 10713 erg cm™2 s 1.
2 Esta columna corresponde al flujo sin desenrojecer normalizado respecto a F/(H~) = 100.

3 Las columnas 4 y 5 representan los flujos desenrojecidos normalizados respecto a I (H~) =
100 y I(H ) = 100 respectivamente.

3.5. Distribucién espacial de las densidades y tem-

peraturas.

La determinacién de la distribucién espacial de las densidades y temperaturas
es muy importante ya que nos permite conocer la variaciéon de estos parametros a
lo largo del eje observado de la nebulosa. Para la obtencién de dichos parametros se
utilizo el programa IRAF con la paqueteria nebular al que se ingresaron los cocientes
de las lineas de [Cl IITI|AX 5517/5537 y de [Ar IV]AX 4711/4740. El primer cociente
se empled para el calculo de las densidades en NGC 6543 y NGC 7009, sin embargo
este cociente no se pudo utilizar para NGC 7027, ya que al ingresar en IRAF el
cociente de flujos observados, no nos arrojaba resultado alguno y esto se debe a
que las cantidades eran inferiores a las permitidas para los cocientes de clor. Por lo
tanto, utlizamos el cociente de [Ar IV]A\ 4711/4740 para determinar la distribucion
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Capitulo 3 § 3.5Distribucion espacial de las densidades y temperaturas.

Tabla 3.4: Flujos relativos observados y desenrojecidos de las lineas espec-
trales medidos en NGC 7027!.

) D FONE L) L)
414376 Hel 834(-1) 9.00(-1) 4.27(-1)
4200.42 HeII 1.79 2.00  9.40(-1)
4267.26  C1I 1.49 157 7.39(-1)

434047  H5  1.00(+2) 1.00(+2) 4.70(+1)
4363.21 [OIII] 5.67(+1) 5.60(+1)  2.63
4387.93 Hel  9.25(-1) 8.00(-1) 3.76(-1)
447150 Hel 8.90 7.60 3.57
454159 Hell — 4.20 3.30 1.55
4685.68 Hell 1.47(+2) 9.68(+1) 4.55(+1)
4701.62 [Fe IIT] 1.52(-1) 2.03(-1)  9.83(-2)
4711.37 [ArIV]  7.04 457 2.15
4733.93 [Fe IIT] 1.37(-1) 8.70(-2)  4.09(-2)
474017 [ArIV]  249(+1) 1.53(+1)  7.20

A754.70 [Fe ITI] 1.44(-1) 8.90(-2) 4.19(-2)
4769.43 [Fe III] 9.99(-2) 6.01(-2) 2.82(-2)
ATTT.68 [Fe III] 8.20(-2) 4.94(-2) 2.32(-2)
4881.11 [Fe III] 2.85(-1) 1.51(-1)  7.08(-2)
4931.23 [O I 7.56(-1) 3.79(-1)  1.78(-1)
5270.40 [Fe ITT] 3.73(-1) 1.34(-1)  6.30(-2)

541152 HeIl 1.84(+1)  5.80 2.72
5517.37 [C1III] 9.47(-1) 2.85(-1) 1.34(-1)
5537.88 [C1III]  3.20  9.27(-1)  4.36(-1)
5875.66 Hel 6.35(+1) 147(+1)  6.91

! Para este objeto c(H3) =1.49y F(Hv) =3.8 x 107! erg cm=2 s~ 1.
2 Esta columna corresponde al flujo sin desenrojecer normalizado respecto a F/(H~) = 100.

3 Las columnas 4 y 5 representan los flujos desenrojecidos normalizados respecto a I(H~) =
100 y I(H ) = 100 respectivamente.

espacial de densidades en NGC 7027.

Para el calculo de la temperatura se trat6 de emplear el cociente de lineas de
[O III] (4959 + 5007)/4363, ya que de este cociente tenemos la ventaja de que las
lineas AA4959,5007 son mas intensas y faciles de identificar, pero al tratar de hacer
las mediciones en los espectros se detecté que la linea de [O III]A5007 estaba satura-
da debido a la exposiciéon prolongada en la obtencién de los espectros que abarcaron
un periodo comprendido entre los 600 y los 900 segundos, entonces consideramos
necesario identificar otras lineas de emision que no estuvieran saturadas y que nos
permitiera calcular el cociente de temperaturas. Inicialmente intentamos calcular
este parametro basandonos en la medicion de los flujos de [O 1] que utiliza el co-
ciente (6300 + 6363) /5577, pero tampoco obtuvimos éxito ya que no observamos un
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Capitulo 3 § 3.5Distribucion espacial de las densidades y temperaturas.

Tabla 3.5: Flujos relativos observados y desenrojecidos de las lineas espec-
trales medidos en BD +30°3639'.

A ID FONE L) L
434047  H5  1.00(+2) 1.00(+2) 4.70(+1)

436321 [OIII] 4.84(-2) 4.81(-2) 2.26(-2)
4701.62 [Fe ITI] 5.29(-1) 4.38(-1)  2.06(-1)
4733.93 [FeIII] 241(-1) 1.97(-2) 9.28(-2)
A754.70 [Fe ITI] 2.54(-1)  2.05(-1)  9.65(-2)
4769.43 [Fe ITI] 1.79(-1) 143(-1)  6.74(-2)
ATTT.68 [FeIII] 1.03(-1) 8.26(-2) 3.88(-2)
4881.11 [Fe III] 7.66(-1) 5.80(-1) 2.73(-1)
5270.40 [FeIII]  1.00  6.42(-1) 3.02(-1)
5517.37 [CLII] 4.40(-1) 2.60(-1) 1.22(-1)
5537.88 [CLIII] 124  7.21(-1) 3.39(-1)

1 Para este objeto ¢c(H3) = 0.65 y F(H~) =3.8 x 1071 erg cm=2 s~ L.
2 Esta columna corresponde al flujo sin desenrojecer normalizado respecto a H~y = 100.

3 Las columnas 4 y 5 representan los flujos desenrojecidos normalizados respecto a I(H~) =
100 y I(H ) = 100 respectivamente.

desplazamiento Doppler de las lineas y concluimos que la observacion de estas lineas
correspondian a las emitidas en la atmosfera terrestre y por lo tanto tuvimos que
descartarlo. Asimismo, intentamos trabajar con lineas de [S II| mediante el cociente
(6716 + 6731)/(4068 + 4076), pero desafortunadamente tampoco se pudo realizar
esto ya que dos lineas del i6n se encontraron fuera del rango de nuestras observa-
ciones, debido a que el rango que se cubri6 en nuestras observaciones comprendi6
la region espectral visible de 3800-6500A y por lo tanto, tampoco pudimos utilizar
este cociente. Asi como el i6n de [S II], se buscaron lineas correspondientes a otros
iones, pero por la misma razén expuesta anteriormente no se pudo lograr nuestro
objetivo. Nuestro ultimo recurso, fue tratar de encontrar otra linea correspondiente
al multiplete de [O III], en este caso nos referimos de nuevo a AA5007, 4959 y 4931 en
donde la tiltima linea de esta serie nos ayude a realizar el calculo de la temperatura y
que aunque es de muy baja intensidad es posible detectarla y medir su flujo, después
de esto buscamos una expresion que nos permitiera obtener el valor de la suma de
las intensidades correspondientes a 5007 y 4959 en funcién de la intensidad de 4931
y asi finalmente se pueda determinar la intensidad de las lineas del multiplete que
no se pueden medir directamente en el espectro. Para deducir lo anterior tenemos
que I, = nAy; donde Ay es el coeficiente de Einstein de emisién esponténea al que
por el momento llamaremos A, n es la densidad de poblacion del nivel excitado y
los subindices 1,2,3 corresponden a las lineas AA5007,4959, 4931 respectivamente,
entonces:

A nA
11+12+13=13(%+Z—£+1), (3.13)
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Capitulo 3 § 3.5Distribucion espacial de las densidades y temperaturas.

por lo tanto
A A

a5 A
Esta es la expresion que se requiere para calcular el cociente (4959-+5007)/4363, lo
que equivale a decir que observacionalmente el cociente que se utiliz6 para determinar
la temperatura de las nebulosas fue el de 4931/4363, por lo que respecta a la linea
A4363 no hubo problema alguno en identificarla y medirla. De igual manera que para
la determinacién de las densidades se utiliz6 el programa IRAF para la determinacion
de las temperaturas.

_[1 —+ _[2 = _[3( (3.14)

Otra dificultad que tuvimos fue que la medicién de la linea de [O III|A4931 no
se pudo realizar para el objeto BD +30°3639, ya que no pudo ser identificada en su
espectro, lo mismo ocurrié en la identificacion de las lineas de [Ar IV|]AA4711,4740
esto se puede explicar con el hecho de que el grado de ionizacién para cada uno de
los componentes del gas es muy bajo. Esta es la razén por la cual, en esta nebulosa
no se pudo realizar la medicién de sus pardmetros fisicos.

De este modo, se pudo determinar la distribucién espacial de las densidades y
temperaturas de cada una de las nebulosas, ya que se fue midiendo rebanada por
rebanada las intensidades de las lineas de los iones mencionados anteriormente. Los
resultados de nuestros céalculos se representan en las figuras 3.4 a la 3.13. Estas
figuras representan la distribucion de densidades y temperaturas en funcion de su
distancia a la estrella central medida en segundos de arco. Para calcular las barras
de error, primeramente se asociaron porcentajes de error a los cocientes de senial a
ruido (s/n), los cuales podemos apreciar en la tabla 3.6. Los errores observados en
las figs.3.4 a la 3.12 denotan que son méas grandes en los bordes de las nebulosas
y que disminuyen sus magnitudes conforme nos vamos acercando al centro de las
mismas. Esto se puede explicar con el hecho de que el cociente s/n es mejor en
la parte central de los 6rdenes espectrales que en las orillas, por lo tanto en las
rebanadas mas cecanas a los bordes, el flujo detectado es comparable al ruido y la
barra de error es mayor.

Tabla 3.6: Porcentajes de error asociados a la senal a ruido (s/n).

Senal a ruido (s/n) Porcentaje de error

152 50 %
2.5 30 %
5-10 10 %
10-20 5%
20-50 2%
)50 1%

39



Capitulo 3 § 3.5Distribucion espacial de las densidades y temperaturas.

20000

15000 -
g I 1 ]
g 10000 - =
B
S |
2 { I
g |

5000 -

pl | I L I | | I I L I | | I I | | I L | I | I | L
-10 -5 ol 5 10

Distancia a la estrella central (arcoseg.)

Figura 3.4: Céalculo de las densidades obtenidas con los cocientes de [Cl III] 5517/5537
en las distintas rebanadas en funcién de la distancia a la estrella central de NGC
6543.
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Figura 3.5: Célculo de las temperaturas obtenidas con los cocientes de [O III]

4931/4363 en las distintas rebanadas en funcién de la distancia a la estrella cen-
tral de NGC 6543.
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Figura 3.6: Célculo de las densidades obtenidas con los cocientes de [C1 II1] 5517/5537
en las distintas rebanadas en funcién de la distancia a la estrella central de NGC
6543 (segunda orientacion).
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Figura 3.7: Célculo de las temperaturas obtenidas con los cocientes de [O III]
4931/4363 en las distintas rebanadas en funcién de la distancia a la estrella cen-
tral de NGC' 6543 (segunda orientacion).
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Figura 3.8: Céalculo de las densidades obtenidas con los cocientes de [CI ITI] 5517/5537
en las distintas rebanadas en funcién de la distancia a la estrella central de NGC
7009.
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Figura 3.9: Célculo de las temperaturas obtenidas con los cocientes de [O III]
4931/4363 en las distintas rebanadas en funcién de la distancia a la estrella cen-
tral de NGC 7009.
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Figura 3.10: Célculo de las densidades obtenidas con los cocientes de [Cl III]
5517/5537 en las distintas rebanadas en funcién de la distancia a la estrella cen-
tral de NGC 7009 (segunda orientacion).
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Figura 3.11: Célculo de las temperaturas obtenidas con los cocientes de [O III]
4931/4363 en las distintas rebanadas en funcién de la distancia a la estrella central
de NGC 7009 (segunda orientacion).
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Figura 3.12: Célculo de las densidades obtenidas con los cocientes de [Ar IV]
4711/4740 en las distintas rebanadas en funcién de la distancia a la estrella cen-
tral de NGC 7027.
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Figura 3.13: Célculo de las temperaturas obtenidas con los cocientes de [O III]

4931/4363 en las distintas rebanadas en funcién de la distancia a la estrella central
de NGC 7027.
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Capitulo 4

Analisis espectral de las lineas de
Hierro

4.1. La produccion de gas coronal.

El gas coronal forma parte del medio interestelar, es extremadamente caliente
y recibe este nombre por la analogia con el gas encontrado en la corona solar. La
evidencia méas obvia de la existencia de este tipo de gas, proviene directamente
de sus observaciones en rayos-X, que se observa en explosiones de supernova o en
regiones donde se presentan choques violentos de vientos estelares con el gas del
medio interestelar, tal como es la situacion fisica de nuestros objetos de estudio. Los
espectros de tales regiones a menudo presentan lineas de emisiién y esto, como hemos
visto anteriormente demuestra que el gas estd en la linea de visién, una caracteristica
muy importante es que su densidad es relativamente baja, menor que 102 particulas
por centimetro ctibico.

La excitacion y ionizacién de este gas puede ser explicado mediante procesos
colisionales, ya que la fotoionizaciéon produce temperaturas tan sélo de 10* K. Uno
de los fenémenos fisicos que pueden estar relacionados, son las emanaciones de ondas
de choque o de vientos a alta velocidad. En este capitulo analizaremos las distintas
regiones por donde viaja el viento estelar rapido, y trataremos de determinar la
composicién de hierro en la regién que emite rayos X, basdndonos en la composicion
quimica observada en la region del gas estelar chocado.
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Capitulo 4 § 4.2.1Estructura de la nebulosa.

4.2. Anadlisis de las distintas regiones en una nebu-
losa con emisiéon de rayos X difusos.

Para la formacion de lineas espectrales de alto grado de ionizacion se requiere que
el gas se encuentre a elevadas temperaturas, que sean del orden 10 — 10" K como
el caso de las nebulosas que hemos mencionado anteriormente en las que se puede
encontrar este tipo de escenario. Debido a su elevada temperatura, estas regiones se

observan con un telescopio de rayos X, entre los que se pueden mencionar el ROSAT,
el XMM-Newton y el CHANDRA.

Sin embargo, en estas regiones de choque, se tienen las condiciones fisicas nece-
sarias, que permiten la formacién de fotones que se pueden ver en la region espectral
del 6ptico, en donde podemos mencionar lineas de [Fe X]| A\6374 y [Fe XIV] A5303,
o en el infrarrojo [Fe XV] 19928, O VI A\9398 6 [S VIII| A9913. Desafortunadamente
las lineas correspondientes al 6ptico no fueron detectadas tal como lo representan
las imagenes contenidas en la figura 4.1 obtenidas por Georgiev et al. (2006b) al
analizar la region alrededor de [Fe XIV| A\5303. En las imagenes también se indican
la posicion de [Fe XIV] A5303 en cada figura. Por lo que podemos ver esta linea
no estd presente en ninguno de los espectros. Para NGC 6543, el espectro superior
contiene a la extraccion del area que abarco en la rendija la estrella central, mientras
que en el inferior excluye esta éarea.

4.2.1. Estructura de la nebulosa.

Para realizar la buisqueda de las lineas de hierro en nuestros espectros, inicial-
mente tenemos que analizar el escenario en donde se genera el proceso de emision
de rayos X, al analizar la figura 4.2 podemos encontrar cinco regiones distintas.

En la region A que representa la zona del viento estelar rapido, sin colisionar,
emitido en la fase post-AGB, se detect6 la presencia de lineas de [Fe V] y [Fe VI| en los
espectros UV reportados por Georgiev et al. (2006a), ademas al tratar de reproducir
el espectro con el codigo CMFGEN (Hillier & Miller 1998 modelo utilizado para
modelar vientos con simetria esférica), se pudieron reproducir las lineas de hierro,
con solamente utilizar la abundancia solar de este elemento; por lo cual se puede
concluir que en esta region la abundancia de hierro es muy cercana a la solar. En
esta zona no se pueden detectar las emisiones de [Fe X|\6374 o [Fe XIV]A5303 porque
obviamente la temperatura es muy baja como para generar este tipo de emisiones,
a pesar de todo en esta zona se tiene la certeza de la presencia de hierro.

La region B es una zona con caracteristicas similares a la region A, ya que a
pesar de que aun no se han realizado estudios en esta zona, podemos establecer que
la abundancia de hierro es similar a la solar. Esto es por el hecho de que su gas
proviene directamente de la region A y por lo tanto debe estar enriquecido de igual
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Figura 4.1: Espectros de NGC 6543, NGC 7009, NGC 7027 y BD +30°3639 obtenidos
por Georgiev et al. (2006b). En estas imagenes se analiza la region alrededor de la
linea de [FeX1V]|A5303, en donde notamos la ausencia de esta linea.

manera.

De manera anéloga al estudio en la region A, Georgiev et al. (2006b) analizo la
regién C la cual representa la regiéon posterior a la superficie de contacto del gas
lento con el gas rapido (ver fig.4.2) y es precisamente la zona en donde se emiten
los rayos X difusos. En donde tampoco se detectaron las lineas de [Fe X]A\6374 o
[Fe XIV]A5303, ya que los modelos que ajustan en los espectros de rayos X indican
que los flujos de [Fe XIV]|A5303 es inferior al predicho por los modelos. De manera
similar, el flujo predicho para [FeX]\6374 explica porque nunca fue detectada. La
intensidad predicha por esta linea es a menudo méas débil que la [Fe XIV]A5303
por dos 6rdenes de magnitud o méas. Como resultado, siempre se espera que las
intensidades de estas lineas estén por debajo de los limites de detecciéon. Y como se
vi6 al principio de esta seccion, el estudio espectral realizado en el 6ptico, tampoco
nos otorg6 la evidencia observacional de la presencia de dichas lineas.
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Figura 4.2: Representacion de las distintas regiones en donde viaja el viento estelar
a través de la nebulosa.

Ahora nos corresponde ver que ocurre en la regiéon D, de donde son precisamente
los espectros que obtuvimos para el presente trabajo. Esta zona corresponde a la re-
giéon exterior en donde se emiten los rayos X, en esta zona se encuentra el gas nebular
(emitido en la fase AGB) colisionado. Al analizar la region cercana a [Fe XIV]A5303,
se obtuvieron los mismos resultados a los reportados por Georgiev et al. (2006b) es
decir, la emision de la linea no se detect6 tal como se aprecia en la figura 4.3, en don-
de se puede ver el espectro obtenido de NGC 7009 (la orientaciéon correspondiente
de la rendija es la 1, de acuerdo a la fig. 2.1. Por tltimo, es necesario mencionar que
para distinguir observacionalmente entre las diferentes regiones mencionadas (A, B,
C, D), no se requiere de un trabajo adicional ya que cada capa de la nebulosa es
opticamente delgada y nos permite obtener informacién de regiones mas internas,
a la vez de que cada capa emite en distinta frecuencia y no hay problema alguno
en detectar sus emisiones, por lo tanto no requerimos de una técnica especial para
distinguir entre cada regién nebular.

También realizamos un estudio por rebanadas, similar al que se hizo en el capitulo
2 con las lineas de [CLIII], [Ar IV], O II y [O III], en el cual se rebanaron los 6rdenes
en donde se encontraban las lineas de interés, pero en este caso tratamos de detectar
la emision de la linea de hierro. En particular se presenta el caso de NGC 7009, en la
cual tratamos de detectar la emision de la linea de [Fe X| A6374, los espectros fueron
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Figura 4.3: Analisis de la region alrededor de A\5303. Este espectro fue obtenido de
la region (D) que se puede apreciar en la imagen 4.2 y cuyo resultado demuestra la
ausencia de la linea de [Fe XIV] A5303.

corregidos a velocidad cero alrededor de esta linea. Como se puede apreciar en la
figura 4.4 se denota la presencia de la linea de Si IT A6371 y de O I A6374 por las
regiones sombreadas verticales, pero no se detect6 la linea de |Fe X| no detectamos
su emision en los espectros de este objeto.

Ahora tenemos que determinar que tan deficiente es la composicion quimica de
hierro en la regién D. Este es un proceso laborioso que requiere del uso de otro pro-
grama en el que se tuvieron que determinar parametros fisicos como la temperatura
de la estrella central y la densidad nebular y que vamos a discutir en las siguientes
secciones.
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Figura 4.4: Bisqueda de la linea de [F'eX|\6374, las regiones sombreadas verticales
denotan la presencia de la doble componente de la linea de SiIIN6371 (izquierda) y
de OIN6374 (cercana a velocidad cero).

4.3. Calculo de los parametros fisicos.

Para determinar la abundancia de hierro en nuestros objetos estudiados, fue
necesario calcular la temperatura de la estrella central asi como la densidad de la
nebulosa, por lo tanto, se requiri6 el uso de un modelo que nos reprodujera los flujos
de las principales lineas estudiadas en este trabajo, para ello utilizamos la version
maés reciente del codigo de fotoionizacion CLOUDY (version 96.01 actualizado en
julio del 2005) suponiendo una simetria esférica y una luminosidad constante. Para
cada NP hemos modelado su espectro de emisién tomando en cuenta la temperatura
de la estrella, luminosidad, densidad y tamano de la nebulosa. En la tabla 4.1 se
muestran estos parametros. La composicién quimica inicial que se us6 fue la solar.
Por lo que respecta al objeto BD 430°3639, no se pudo modelar su espectro, ya que
como reportamos en el capitulo anterior la ausencia de la linea de [O III|\4931, no
nos permitio obtener el cociente de [O III] 4931/4363 y de esta forma, llevar a cabo
el analisis de la estimacién de temperatura de la estrella central.

El proceso consisti6 en la elaboracion de un arreglo numérico basado en la va-
riaciéon de los valores de las densidades de cada nebulosa y la temperatura de su
estrella central, cabe mencionar que dichas cantidades variables oscilaron alrededor
de los valores citados en la tabla 4.1. En el caso de que se requiera utilizar 6 valo-
res distintos para la densidad y 6 valores distintos para la temperatura, el codigo
se tuvo que ejecutar 6 x 6 = 36 veces. De esta manera, se gener6 una superficie
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Tabla 4.1: Parametros fisicos de las nebulosas planetarias utilizados en el
c6digo Cloudy.

Objeto NGC 6543 NGC 7009 NGC 7027
Distancia (kpc) 14 1.0 0.8
Tx(K) 60000 82000 161000
L/Lo(210%) 5.6 5.0 6.9
N (210%) 3.6 5.5 20
Treb 0.070 1.34 0.027

- Los valores correspondientes a NGC 6543 y NGC 7027 se obtuvieron de Perinotto et al.
(1999), mientras que los correspondientes a NGC 7009 se obtuvieron de Gongalves et al.
(2003).

correspondiente a la funcion flujo = flujo(densidad, temperatura). Por lo tanto,
el codigo generd un archivo con los valores propuestos para los flujos de las prin-
cipales lineas de nuestros espectros. De este archivo se tomaron los valores de las
lineas de |O IIIJAA4363, 4931 para obtener el cociente que determina la temperatura
y también se tomaron los valores de las lineas de |Cl III|JAA5517, 5537, para obte-
ner el cociente sintético que determina la densidad. Con los valores generados por
estos cocientes se generaron graficas tridimensionales, con las respectivas entradas
(densidad, temperatura, cociente) tal como se puede apreciar en las figs. 4.8, 4.9 y
4.10.

Después se determinaron las respectivas curvas de nivel, para cada una de las
graficas anteriores, estas curvas correspondieron a los valores obtenidos de los cocien-
tes de flujos de lineas observadas. Estos valores de los cocientes de flujos observados
se pueden ver en la tabla 4.2. Después, se superpusieron las curvas de nivel corres-
pondientes a |O III| y [Cl III| de cada objeto, (ver figs. 4.11, 4.12 y 4.13). Con esto,
se puede apreciar el cruce de las curvas y en el punto de encuentro se midieron las
respectivas abcisas y ordenadas, para calcular la temperatura de la estrella central
y la densidad de la nebulosa como se puede observar en las mismas figuras.

De las mismas figuras podemos apreciar que para NGC 6543, el modelo determind
una temperatura de la estrella central de T, = 525004+3000K y una densidad logN =
3.8 £0.02, para NGC 7009 se registr6 una temperatura de 7, = 129000 £+ 7000 K
y una densidad de logN = 3.30 £ 0.02, por ultimo, para NGC 7027 la temperatura
que proporcion6 el modelo para su estrella central fue de 7, = 210000 420000 y una
densidad de logN = 4.7 £0.1.
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Tabla 4.2: Cocientes de los flujos observados de [O III] 4931/4363 y de
[C1 111] 5517/5537.

Objeto Cociente obs.  Cociente obs.

oxigeno cloro
NGC 7027 0.0067 £ 0.007 0.307 & 0.006
NGC 7009 0.0161 £0.002 1.036 4 0.020
NGC 6543 0.0469 £ 0.003 0.684 +0.013

4.4. Determinacion de abundancias quimicas.

En la seccion anterior se explico el proceso mediante el cual se determinaron las
temperaturas de las estrellas centrales y las densidades de las nebulosas. Con estos
valores que nos proporcion6 el modelo se determinaron las abundancias quimicas de
los iones de Fe™, CIT™, Ar™t+ Ot y O**. Para lograr esto, se requirié de nuevo el
uso del codigo CLOUDY y ademas se debieron reunir 2 condiciones para asegurar
que nuestros calculos fueran confiables: la primera consistié en reproducir los flujos
de las principales lineas del espectro observado, mismos que fueron mencionados en
las tablas 3.2, 3.3 y 3.4 del capitulo anterior. Para llevar a cabo esto se tuvieron que
ajustar los cocientes de los flujos de las lineas obtenidas por el modelo, respecto a
los flujos de las lineas observadas. Para este proceso es necesario que en el cédigo
se alteraran los valores de las abundancias de los elementos, cabe mencionar que la
abundancia original utilizada en el co6digo es la solar y respecto a esta abundancia
se fueron alterando los valores hasta que el cociente mencionado se ajustara. La se-
gunda condicién y muy importante consistié en mantener los cocientes de las lineas
de [OI11] y |C1 III] correspondientes a cada objeto (en la tabla 4.2 podemos apreciar
una comparaciéon entre los cocientes de flujos observados con los flujos calculados
por el modelo), para que de esta forma se pudieran mantener las condiciones fisicas
del medio. La dificultad que se encontré en esta parte fue que al cambiar la composi-
cién quimica de los elementos, dichos cocientes no pudieron mantenerse constantes,
entonces se tuvieron que manipular las temperaturas de las estrellas centrales, de tal
forma que se volvieran a reproducir los cocientes de las lineas observadas. Esto se
puede explicar ya que de la abundancia original, alteramos la cantidad de enfriadores
en nuestra mezcla, estos enfriadores pueden ser el caso de oxigeno o argén.

4.4.1. Parametros que se ingresaron al cédigo CLOUDY.

NGC 6543 es una nebulosa con un mediano grado de ionizacién; tiene una estruc-
tura principal compleja de aproximadamente 20” de didmetro (Acker et al. (1992)) y
un halo débil extendido (Middlemass et al. (1989)). Para su distancia utilizamos el
promedio de las determinaciones reportadas por Acker et al. (1992) igual a 1.44 kpc.
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El radio de su capa brillante es de 0.07 pc. El valor inicial de la temperatura efectiva
fue 52500 K, ésta cantidad se obtuvo de la secciéon anterior y de acuerdo a la segunda
condiciéon para el calculo de abundancias, alcanzé un valor final de 68000 K. Estas
fueron las cantidades que se ingresaron al codigo CLOUDY, para la determinaciéon
de abundancias.

NGC 7009, mejor conocida como “Nebulosa Saturno” es una NP eliptica muy
bién estudiada, tiene un alto grado de excitacion, aunque posee un par de nudos de
baja ionizacién a lo largo de su eje mayor y también posee un sistema tipo jet a lo
largo del mismo eje (Gongalves et al. (2003)). La distancia a la que se encuentra este
objeto es de 1 kpc y posee una estrella central tipo O a la que le determinamos una
temperatura inicial de 129000 K, pero como se tuvieron que ajustar los cocientes de
|O II1] y [CL IIT] (por la segunda condicién del calculo de abundancias) se manipuld
el valor de la temperatura hasta alcanzar un valor de ajuste de 142000 K.

NGC 7027 es una de las NP con mayor temperatura por lo tanto su gas circun-
dante se encuentra a un mayor grado de excitaciéon, con una morfologia no propia-
mente esférica y un diametro 6ptico medio de 14”. Su estrella central es muy débil
(V=16.25). La distancia a la que se encuentra este objeto es de 0.8 kpc (Acker et al.
(1992), Middlemass (1990)) con una incertidumbre de ~ 50 %, considerando la dis-
persion de las existentes determinaciones. El radio nebular es de 0.027 pc, mientras
que la luminosidad es L/ L = 6900 (Beintema et al. (1996)). La temperatura inicial
que se ingres6 al codigo fue de 210000 K y al final del proceso de ajuste de lineas se
obtuvo una temperatura final de 235000 K.

Los resultados de los ajustes para NGC 6543, NGC 7009 y NGC 7027 se pueden
ver en las tablas 4.3, 4.4 y 4.5 respectivamente; en estas tablas se puede apreciar que
en la tercera columna se encuentran los flujos obtenidos por el modelo después de
alterar las abundancias de los elementos y en la tltima columna tenemos el cociente
de flujos calculado entre el observado (que se puede ver en las tablas 3.2, 3.3, 3.4),
esto es con el objetivo de visualizar la primera condicion de que nuestros célculos
fueran confiables, como mencionamos al principio de esta secciéon. De esta tltima
columna notamos que la mayoria de los cocientes oscilan ligeramente alrededor de
1 y con esto tenemos una mayor confiablidad en nuestros resultados, porque los
flujos calculados y observados para cada emisién son muy similares. Por otro lado,
la composicion quimica de NGC 6543, NGC 7009 y NGC 7027, se puede ver en
las tablas 4.6, 4.7 y 4.8 respectivamente, en donde también podemos encontrar una
comparacion realizada de las abundancias determinadas por otros autores.

Asimismo la temperatura que condujo a reproducir los cocientes observados de
[O II1] 4931/4363 y [Cl III] 5517/5537 para NGC 6543 es de T, = 68000 £ 3000
K, para NGC 7009 es de T, = 142000 + 7000 K, mientras que para NGC 7027
la temperatura que reproduce los cocientes es de T, = 235000 £ 20000 K. Estos
resultados se pueden apreciar y comparar con otros resultados obtenidos por otros
autores en la tabla 4.9.
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Tabla 4.3: Flujos relativos observados y desenrojecidos de las lineas espec-
trales medidos en NGC 6543. Los flujos estan normalizados respecto a
H~+=100. Los flujos observados para este objeto se encuentran en la tabla
3.2.

A ID Flujo Cociente de flujos
Calculado Calculado a observado
4143.76  Hel 7.4(-1) 0.477
426726 CII 1.41 0.975
4340.47 H5 1.00(+2) 1.000
4363.21 [O III] 5.36 1.053
4387.93 Hel 1.34 0.709
447150 Hel 1.07(+1) 0.675
4701.62 [Fe III]  2.50(-1) 1.230
4711.37  [ArIV] 1.85 1.057
4733.93 [Fe III]  9.35(-2) 1.000
4740.17  [ArIV] 2.61 1.219
4754.70 [Fe III]  1.30(-1) 0.954
4769.43 [Fe III]  8.43(-2) 1.167
4777.68 [Fe III]  4.44(-2) 0.994
4881.11 [Fe III]  2.90(-1) 0.986
4931.23 [O III]  2.50(-1) 1.045
5270.40 [Fe III]  4.20(-1) 0.986
5517.37 [CLIII]  8.20(-1) 1.032
5537.88 [C1 III] 1.20 1.034
5875.66 Hel 2.84(+1) 0.807

4.5. Discusiones.

Como pudimos ver, no se detecté la emision de las lineas de [Fe X|\6374 o |Fe
XIV]A5303 en nuestro trabajo ni en el realizado por Georgiev et al. (2006b), entonces
podemos interpretar que la ausencia de estas emisiones en la region C (gas caliente
emisor de rayos X) es una consecuencia de la baja abundancia de hierro en este
gas; también podemos notar que ocurre una situacion similar en el gas nebular
colisionado (region D), el cual, se encuentra a una temperatura que oscila alrededor
de los 10000 K, como vimos en el capitulo anterior. Esto nos conduce a pensar que
la composicién quimica de la regiéon C es similar a la de la regiéon D, por lo tanto el
origen del gas emisor de rayos X proviene de la regiéon en donde se encuentra el gas
nebular colisionado (emitido en la fase AGB) y que se ha elevado a una temperatura
de millones de grados debido a la conduccién térmica a partir de la region en donde
impact6 el viento rdpido con el lento.

En lo correspondiente a los valores de los cocientes de flujos de las lineas de
[O 111](4931/4363) y [CI 111](5517/5537) reproducidos por el codigo CLOUDY tam-
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Tabla 4.4: Flujos relativos observados y desenrojecidos de las lineas espec-
trales medidos en NGC 7009. Los flujos estan normalizados respecto a
H~=100. Los flujos observados para este objeto se encuentran en la tabla
3.3.

A ID Flujo Cociente de flujos
Calculado Calculado a observado
4143.76  Hel 5.50(-1) 0.458
4200.42 Hell 1.06 0.757
4267.26 CII 3.24 0.961
4340.47 H5 1.00(+2) 1.000
4363.21 [O III]  1.70(+1) 1.076
438793 Hel 9.90(-1) 0.717
4471.50 Hel 7.83 0.745
4541.59 He Il 2.06 1.873
4685.68 HelIl  6.52(+1) 0.921
4711.37  [ArlIV] 7.50 1.066
4733.93 [Fe III]  6.87(-2) 0.846
4740.17  [ArIV] 7.14 0.978
4754.70 [Fe III]  1.30(-1) 0.959
4769.43 [Fe III]  7.57(-2) 1.344
4777.68 [Fe III]  4.44(-2) 0.994
4881.11 [Fe III]  1.90(-1) 0.560
4931.23 [O III]  2.70(-1) 1.057
5270.40 [Fe ITI]  3.80(-1) 1.288
5517.37 [Cl III] 1.36 1.066
5537.88 [Cl III] 1.32 1.072
5875.66 Hel 2.07(+1) 0.652

bién se presentan en la tabla 4.10, junto a los valores de los cocientes de flujos
observados, Estas cantidades demuestran que el c6digo reprodujo dentro de un ran-
go confiable los flujos de las lineas de estos elementos. Por lo tanto, los valores de
los parametros fisicos que se obtuvieron del codigo son aceptables. Si analizamos los
parametros fisicos obtenidos para nuestros objetos podemos observar la confiablidad
de nuestros resultados.

4.5.1. NGC 6543.

Para esta nebulosa, el modelo reporté un mejor ajuste de las lineas espectrales
observadas a una temperatura efectiva de 68000 £+ 3000 K; al comparar este resul-
tado con los reportados por otros autores como se puede observar en la tabla 4.9,
podemos encontrar una variacion del 36.7 % reportada por Castor et al. (1981), pero
si comparamos con un resultado mas reciente como el publicado por Perinotto et al.

55



Capitulo 4 § 4.5 Discusiones.

Tabla 4.5: Flujos relativos observados y desenrojecidos de las lineas espec-
trales medidos en NGC 7027. Los flujos estdn normalizados respecto a
H~+=100. Los flujos observados para este objeto se encuentran en la tabla
3.4.

A ID Flujo Cociente de flujos
Calculado Calculado a observado
4143.76  Hel 3.40(-1) 0.378
4200.42 Hell 2.30 1.150
426726 CI1II 1.56(+1) 0.994
4340.47 H5 1.00(+2) 1.000
4363.21 [O III]  5.38(+1) 0.962
438793 Hel 6.10(-1) 0.763
447150 Hel 5.10 0.671
4541.59 He Il 4.40 1.333
4685.68 He Il 1.39(+2) 1.435
4711.37  [ArIV] 4.15 0.908
4701.62 [Fe III]  1.60(-1) 1.620
4733.93 [Fe III]  7.99(-2) 0.910
4740.17  [ArIV] 16.76 1.094
4754.70 [Fe III]  6.09(-2) 0.680
4769.43 [Fe III]  5.34(-2) 0.890
4777.68 [Fe III]  3.80(-2) 0.770
4881.11 [Fe III]  1.70(-1) 1.120
4931.23 [O III]  3.80(-1) 1.001
5270.40 [Fe III]  1.90(-1) 1.410
5517.37 [C1III]  3.00(-1) 1.053
5537.88 [ClIII]  9.70(-1) 1.046
5875.66 Hel 1.57(+1) 1.069

(1999) tenemos una variacion del 11.7% o el reportado por Georgiev et al. (2006a)
se nota una diferencia del 7.3 %.

En lo correspondiente a la densidad nebular de NGC 6543 el modelo nos di6 una
cantidad de log N, = 3.8 & 0.02cm 2 mientras que el reportado por Beintema et al.
(1996) obtuvo un valor de log N, = 3.6.

Para el célculo de las abundancias se realizé un anélisis correspondiente al carbo-
no, oxigeno, cloro, argoén y hierro (ver tabla 4.6). Al comparar nuestras abundancias
con la solar, detectamos una sobreabundancia de Carbono y Argén por un factor
de 2.0 y 2.4 respectivamente, mientras que la abundancia de Oxigeno es ligeramente
mayor por un factor de 1.2, en lo que respecta al Cloro su abundancia es similar a la
solar y por ultimo y mas importante, la abundancia de hierro que tiene una deficien-
cia de =~ 28 veces respecto a la solar, que puede ser comparada con la abundancia
obtenida por Perinotto et al. (1999) en donde se menciona una deficiencia de ~ 11
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veces respecto a la solar.

Ahora tenemos que considerar el criterio de que cuando hemos determinado co-
rrectamente la temperatura efectiva de la estrella central el balance de la emision de
lineas de distintos iones debe ser constante. Esto lo podemos apreciar en la fig.4.5
en donde se puede ver la distribucion de las distintos iones estudiados en el presente
trabajo. Cada punto representa el logaritmo del cociente de flujos calculado a obser-
vado de cada ion. De esta figura también podemos observar que la mayor parte de la
distribucién de los puntos se encuentran cercanos a la posicién cero. Por otro lado,
notamos una ligera tendencia de los cocientes de He I a separarse de esta region, esto
podria ser preocupante ya que nos indica que la temperatura de la estrella central
que obtuvimos por el modelo es un poco mayor a la temperatura real. Es necesario
mencionar que aunque no reproducimos un modelo perfecto de la nebulosa y su es-
trella central, nuestro objetivo se mantuvo, ya que en esta seccion nos enfocamos en
la determinacién de la abundancia de hierro la cual report6 un factor de agotamiento
de 28 veces respecto a la solar y aun cuando hubieramos encontrado el valor real de
la temperatura de la estrella central, la abundancia de hierro no se habria alterado
notablemente y esta explicaciéon también se aplica para los otros dos objetos que
analizamos.
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Figura 4.5: Distribucion de los logaritmos de los cocientes de los iones estudiados en
NGC 6543, en funcién del potencial de ionizacién.
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4.5.2. NGC 7009.

En esta nebulosa, para ajustar el cociente de las lineas de [O III| 4931/4363 =
0.0161 se obtuvo una temperatura efectiva T = 142000 4+ 7000 K, esta cantidad
resulta ser muy elevada respecto a las reportadas por Mendez et al. (1992) y Sabbadin
et al. (2004) (ver tabla 4.9) ya que la discrepancias fueron del 42.2 %y 36.6 %, aunque
podemos considerar el resultado obtenido por Perinotto & Benvenuti (1981) que para
ajustar el continuo reportaron una variaciéon de temperaturas entre 100000 y 150000
K. El estudio del comportamiento de los cocientes calculado a observado de los flujos
de los iones se puede ver en la fig.4.6, en el cual se aprecia un resultado similar al
de NGC 6543, con la diferencia de que en NGC 7009 si se pudieron registrar lineas
de He II, pero la discusion es similar a la expuesta en la seccién anterior.

Mientras que para ajustar los cocientes de [C1I11] 5517/5537 = 1.036 se determind
una densidad de log N, = 3.3 4 0.02 aunque los valores reportados por Gongalves
et al. (2003) reflejan una densidad en la region interna de la capa de log N, = 3.74
la cual es mucho mayor a la que nosotros obtuvimos.

En lo que respecta al calculo de las abundancias, se analizaron los mismos ele-
mentos quimicos que con NGC 6543, para lo cual obtuvimos una sobreabundancia
de carbono por un factor de 6, mientras que las abundancias correspondientes a
argon, oxigeno y cloro fueron de 3/5, 1/2 y 2/3 respectivamente. Por otro lado, el
hierro se ajust6 de mejor manera en el modelo al reportarse un factor de deficiencia
de 50 veces respecto a la solar. El anélisis de la abundancia de hierro en este objeto
no habia sido estudiada anteriormente asi que no disponemos otro valor con el cual
compararlo.

4.5.3. NGC 7027.

En lo correspondiente a este objeto obtuvimos una temperatura efectiva 7, =
235000 =4 20000, la cual registré una discrepancia respecto a la temperatura repor-
tada por Perinotto et al. (1999) que equivale al 31.5 %, aunque el resultado que nos
presenta Zhang et al. (2005) denota una variacion del 6.8 %. El estudio del compor-
tamiento de los cocientes calculado a observado de los flujos de los iones se puede
ver en la fig.4.6, en el cual se aprecia un resultado similar a los obtenidos con los
otros objetos.

Esta nebulosa presenta una densidad elevada ya que para ajustar el cociente de
Cl III, se obtuvo un valor de log N, = 4.72 4+ 0.1, mientras que la reportada por
Perinotto et al. (1999) fue de log N, = 4.3.

De las abundancias quimicas de NGC 7027, tenemos que el Carbono tiene un
factor de 3.3 respecto a la solar, para el oxigeno y el argoén se reportan factores de
11/20 y 2/3 respectivamente, por otro lado el cloro es también deficiente por un
factor de ~ 1/2.5. El hierro nuevamente resulto ser el més deficiente y el factor de
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Figura 4.6: Distribucién de los logaritmos de los cocientes de los iones estudiados en

NGC 7009, en funcién del potencial de ionizacion.

agotamiento es de ~ 130 veces respecto a la encontrada en el Sol, mientras que el
factor de agotamiento que obtuvieron Perinotto et al. (1999) fue de 80.
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Figura 4.7: Distribucion de los logaritmos de los cocientes de los iones estudiados en
NGC 7027, en funcién del potencial de ionizacién.
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Tabla 4.6: Comparacién de abundancias quimicas en NGC 6543. Las abun-
dancias son respecto a la abundancia de hidrégeno.

Elemento Presente Sol Estrellas Hyung et. al Middlemass Bernard

abund. 0O,B! (2000) et al.(1989) (2003)

Carbono  7.10(-4) 3.55(-4) 1.74(-4) 2.5(-4) 7.6(-4) 2.5(-4)

Oxigeno  8.89(-4) 7.41(-4) 4.17(-4) 4.7(-4) 6.4(-4) 5.5(-4)

Cloro 1.86(-7) 1.86(-7) 1.86(-7) 1.6(-7) 2.0(-7)

Argon  8.71(-6) 3.63(-6) 3.0(-6) 4.2(-6)
Hierro  1.16(-6) 3.24(-5) 3.55(-5)

! Las abundancias de las estrellas O, B se obtuvieron de Gies & Lambert (1992) y de Kilian-
Montenbruck et al. (1994).

Tabla 4.7: Comparacién de abundancias quimicas en NGC 7009. Las abun-
dancias son respecto a la abundancia de hidrégeno.

Elemento Presente Sol Estrellas Kingsburgh & Aller & Hyung

abund. 0,B! Barlow(1990) Czyzak(1990) (2000)

Carbono  2.13(-3) 3.55(-4) 1.74(-4)  6.48(-4) 125(:3)  2.5(-4)

Oxigeno  3.70(-4) 7.41(-4) 4.17(-4)  4.93(-4) TAL(-4)  4.7(-4)

Cloro 1.24(-7) 1.86(-7) 1.86(-7) 1.66(-7) 2.96(-7) 1.6(-7)

Argon  2.17(-6)  3.63(-6) 2.42(-6) 2.65(-6)  3.0(-6)
Hierro  6.48(-7) 3.24(-5) 3.55(-5)

! Las abundancias de las estrellas O, B se obtuvieron de Gies & Lambert (1992) y de Kilian-
Montenbruck et al. (1994).

Tabla 4.8: Comparacion de abundancias quimicas en NGC 7027. Las abun-
dancias son respecto a la abundancia de hidrégeno.

Elemento Presente Sol Estrellas Keyes & Aller Middlemass Bernard

abund. 0,B! (1990) (1990) (2001)

Carbono  1.17(-3) 3.55(-4) 1.74(-4) 6.9(-4) 13(3)  6.0(-4)

Oxigeno  4.08(-4) 7.41(-4) 4.17(-4) 3.1(-4) 5.5(-4) 4.1(-4)

Cloro  7.44(-8) 186(-7) 1.86(-7) 2.0(-7) 1.1(-7)

Argon  2.42(-6) 3.63(-6) 2.1(-6) 21(-6)  2.3(-6)
Hierro  2.49(-7) 3.24(-5) 3.55(-5) 1.0(-6)

! Las abundancias de las estrellas O, B se obtuvieron de Gies & Lambert (1992) y de Kilian-
Montenbruck et al. (1994).
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Tabla 4.9: Comparacion de temperaturas de las estrellas centrales en NGC
6543, NGC 7009 y NGC 7027 con las obtenidas por otros autores.

NGC 6543 NGC 7027 NGC 7009
*68000 £ 3000 235000420000 14200047000

60000! 161000" 820002
500003 219000* 900000
43000° 3100009 150000
800007 1800008

198000

* La primera linea de la tabla representa los valores de la temperatura que fueron calculados
en el presente trabajo.

! Perinotto et al. (1999), [*] Mendez et al. (1992), [*] Zweigle et al. (1997), [*] Zhang et al.
(2005), [?] Castor et al. (1981), [] Walton et al. (1988),[7] Bianchi et al. (1986), [¥] Jacoby
(1988), [°] Dayal et al. (2000), [1°] Sabbadin et al. (2004), [}!] Perinotto & Benvenuti (1981)

Tabla 4.10: Comparacién de los cocientes observados con los calculados por
el modelo.

Objeto Cociente obs. Cociente modelo Cociente obs. Cociente modelo
oxigeno oxigeno cloro cloro
NGC 7027 0.0067 £ 0.007 0.0070 0.307 £ 0.006 0.309
NGC 7009 0.0161 4 0.002 0.0159 1.036 £ 0.020 1.03
NGC 6543 0.0469 £ 0.003 0.0466 0.684 +0.013 0.683
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Figura 4.8: Resultados obtenidos con CLOUDY para reproducir los cocientes obser-
vados de [O III] (arriba) y de [CI III] (abajo) en NGC 6543.
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Figura 4.11: Esta figura es el resultado de sobreponer las curvas de nivel provenientes
de los diagramas de la fig.4.8, del diagrama superior la curva de nivel se obtuvo a
la altura 4931/4363 = 0.0469 mientras la correspondiente al diagrama inferior fue
de 5517/5537 = 0.684. Ambas curvas se sobrepusieron y las podemos observar en la
imagen actual (lineas gruesas), la interseccion de estas curvas nos conducen a obtener
los valores de la densidad logaritmica y la temperatura efectiva de la estrella central
de NGC 6543. Las lineas delgadas representan la region de los errores obtenidos para
este calculo.
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Figura 4.12: Esta figura es el resultado de sobreponer las curvas de nivel provenientes
de los diagramas de la fig.4.9, del diagrama superior la curva de nivel se obtuvo a
la altura 4931/4363 = 0.0161 mientras la correspondiente al diagrama inferior fue
de 5517/5537 = 1.036. Ambas curvas se sobrepusieron y las podemos observar en la
imagen actual (lineas gruesas), la interseccion de estas curvas nos conducen a obtener
los valores de la densidad logaritmica y la temperatura efectiva de la estrella central
de NGC 7009. Las lineas delgadas representan la region de los errores obtenidos para
este calculo.
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Figura 4.13: Esta figura es el resultado de sobreponer las curvas de nivel provenientes
de los diagramas de la fig.4.8, del diagrama superior la curva de nivel se obtuvo a
la altura 4931/4363 = 0.0067 mientras la correspondiente al diagrama inferior fue
de 5517/5537 = 0.307. Ambas curvas se sobrepusieron y las podemos observar en la
imagen actual (lineas gruesas), la interseccion de estas curvas nos conducen a obtener
los valores de la densidad logaritmica y la temperatura efectiva de la estrella central
de NGC 7027. Las lineas delgadas representan la region de los errores obtenidos para
este calculo.
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Capitulo 5

Conclusiones.

Dentro del marco propuesto en la fig. 4.2, los estudios realizados en el presente
trabajo corresponden a la determinaciéon de la abundancia quimica de hierro en el
gas nebular colisionado (region D) de 3 nebulosas planetarias con emision de rayos
X difusos. El resultado que obtuvimos fue que el gas nebular colisionado tiene una
deficiencia de hierro por un factor de 28, 50 y 150 en NGC 6543, NGC 7009 y NGC
7027 respectivamente. A la vez se discuti6 acerca de la bisqueda de hierro en la
region nebular en donde se encuentra el gas coronal (region C) cuyo estudio fue
realizado por Georgiev et al. (2006b), en donde no detectaron la presencia espectral
de las lineas de [Fe X]\6374 y [Fe XIV|A5303. Por lo tanto podemos concluir que
para estos tres objetos, la composiciéon quimica del gas coronal es la misma que la
del gas nebular colisionado.

El escenario fisico que proponemos es que el gas coronal inicialmente era el co-
rrespondiente al viento lento expulsado por la estrella en la etapa AGB y que pos-
teriormente fue alcanzado por el viento rapido emitido en la etapa post-AGB, de
este choque se generaron 2 ondas de choque una que avanzo6 en la direcciéon del gas
nebular lento y la otra fue en retroceso para colisionar con el viento rapido y asi
generar la region B. En el radio de contacto se elevo la temperatura hasta alcanzar
una temperatura del orden de 10K y asi poco a poco comenzé a formarse la region
C debido a la evaporacién del gas nebular colisionado, al estar en contacto con el
gas coronal.

Atn no podemos explicar con toda certeza cual es el mecanismo encargado de
la deficiencia del hierro en estas dos regiones nebulares. Sin embargo se propone el
escenario en donde la fraccion faltante de hierro se puede encontrar muy probable-
mente atrapada en los granos de polvo, los cuales soportan la temperatura elevada
del gas sin destruirse, de lo anterior surge la interrogante de cual es el mecanismo
que impide o ateniia la destruccién de los granos al encontrarse en un medio tan
caliente. Lo méas probable es que el material se caliente por un mecanismo no tan se-
vero como los choques fuertes, sino por conduccion térmica. En el trabajo de Tielens
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et al. (1994) se indica que los granos de polvo deberian sobrevivir al calentamiento
de iones térmicos en un periodo igual al tiempo de vida de la NP, considerando que
los granos originales son lo suficientemente grandes, 0.1 - 1.0 pm.

Para sustentar esta propuesta tenemos que la densidad del viento rapido es muy
baja y éste casi no interactia con los granos de polvo del gas nebular y por lo tanto
la mayoria de estos granos no interactian con las particulas energéticas del viento,
éstos no son suceptibles a desintegrarse y al final podemos tener granos de polvo
inmersos en el gas coronal.

Por otro lado, para tratar de explicar la discrepancia encontrada entre la tempe-
ratura de rayos X observada y la propuesta por los modelos, descartamos aquellos
procesos que proponen el enfriamiento del gas coronal, porque como vimos en este
trabajo, la composicién quimica del plasma emisor de rayos X no es similar al del
viento estelar post-AGB (regiones B y C de la fig.4.2), si no méas bien al viento
estelar emitido en la etapa AGB, es decir, el gas nebular chocado. Dado que este gas
es naturalmente mas frio, el fen6meno de observar esta diferencia de temperaturas
puede explicarse mediante mecanismos que tratan més bién con el calentamiento
de este gas y a la eficiencia de la conduccion térmica por el material, tal como lo
proponen Soker (1994), Zhekov & Perinotto (1996) y Zhekov & Myasnikov (2000) y
que fue el primer mecanismo discutido en la seccién 1.3.

En lo correspondiente a un mejor estudio de la NP BD +30°3639 se requiere
que podamos obtener espectros que puedan cubrir un mayor rango espectral, ya que
como se mencionoé en el cap. 3, no fuimos capaces de encontrar las lineas adecuadas
para obtener cocientes que nos determinaran la temperatura del gas nebular y que las
tinicas probables correspondientes a la emision de [O ITI]AN4363, 4931 no pudieron ser
detectadas satisfactoriamente, debido al bajo grado de ionizacién que se presenta en
este objeto. Por lo tanto, proponemos la medicion de las lineas de [S II]AAN6716, 6731
y AA4068, 4076 las cuales muy probablemente nos puedan brindar informacion acerca
de la temperatura.
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Programas utilizados en MIDAS.

A.1. Proceso para extraer rebanadas correspondien-
tes a un mismo o6rden.

Dexkokkkkokkkkkkx Este programa extrae ordenes de las rebanadas extraidas s kkkkx
def/par p1 7 I
def/par p2 7 I
def/par p3 ? N "Orden:"
def/loc ciclo/I/1/1 0
cre/ima referencia 1,1500 4923,0.01 nodata
do ciclo =1 13
ext/ima {p1}{ciclo} = af{ciclo}[<,{p3}:>,{p3}]
write/desc {pil}{ciclo} start 4870.1531784849
write/desc {p1}{ciclo} step 0.17801057960745
reb/ii {p2}{ciclo} {pi}{ciclo} referencia 1lin 0.,1. spg
enddo
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A.2. Proceso de conversion de longitud de onda a
velocidad

Ademds en este programa se hace un proceso que inserta las otras rebanadas
en las anteriores.

Dikkxxkkk Este programa convierte los frames de kkkskkkokkokkkskk
Piskskkkrokkkkkk longitud de onda a velocidad skskskskskskskskkkkkkkkskkk
def/par pl 7
def/par p2 7
def/par p3 ?
def/par p4 7
def/par p6 7 N
def/loc ciclo/I/1/1 0
set/gra yax=0,1.3e-12
set/gra xax
do ciclo =1 13
copy/it {pi1}{ciclo} {p2}{ciclo}
name/col {p2}{ciclo} #1 :int
comp/tab {p2}{ciclo} :intl = :int + 0.5e-14*{ciclo}
comp/tab {p2}{ciclo} :w = {p4} + {p5} * (seq - 1)
comp/tab {p2}{ciclo} :v = 300000 * ( :w - 5537.7 ) / 5537.7

= H = H

reb/ti {p3}{ciclo} {p2}{ciclo} :v,:intl referencial.bdf
enddo
ciclo = 1
write/desc {p3}{ciclo} cunit/c/17/32 velocidad
write/desc {p3}{ciclo} cunit/c/1/16 secuencia
plot/row {p3}{ciclo} 1 @35,@65 -50,-105
cre/ima prueba = {p3}{ciclo}
grow/ima prueba = {p3}{ciclo} 1,1,13
do ciclo = 2 13
over/row {p3}{ciclo} 1 ©20,@90
insert/ima {p3}{ciclo} prueba -500,{ciclo}
load/ima prueba cent=0@46,09 scale=20,20 cuts=0.1le-13,1.5e-13
enddo
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A.3. Programa utilizado en CLOUDY para deter-
minar abundancias.

El ejemplo que se expone corresponde al cilculo realizado para NGC 6543

title 6543 Planetary nebula

¢ standard" PN model of the Pequignot Meudon Conferance
C

¢ commands controlling continuum =========

black body, T=68000K

luminosity total 37.35

c
¢ commands for density & abundances =========
hden = 3.79

init file="ism.ini"

abundance old solar 84

element scale factor iron 0.035

element scale factor argon 2.4

element scale factor oxygen 1.2

element scale factor carbon 2

c

c commands controlling geometry =========
radius = 17.33

sphere

c

¢ commands controlling output =========
normalize to "H 1" 4340

punch line array '"lineas.txt"

c

C pn_paris.in

¢ class pn

c
C
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