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Capítulo 1
RESUMEN
1.1. Estudio uni�ado de nebulosas planetarias ysus estrellas entralesExisten en la literatura numerosos estudios de nebulosas planetarias. Las on-diiones físias del gas nebular se pueden obtener por métodos semianalítios (e.g.Manhado & Pottash, 1989 para NGC6826) o desarrollando modelos de fotoioniza-ión apaes de reproduir las observaiones (e.g. Surendirantah & Pottash, 2008;Kwitter & Henry, 1998 para NGC6826). En la literatura existen también varios es-tudios de atmósferas de estrellas entrales de nebulosas planetarias (e.g. Pauldrahet al., 2004; Altner et al. 1993 para NGC6826), aunque menos numerosos que losestudios de nebulosas.La temperatura (Teff) y luminosidad (L) de la estrella entral, así omo la distan-ia (d) al objeto son parámetros fundamentales tanto en los modelos estelares omoen los nebulares. Estudiar la nebulosa o la estrella entral por separado permitetrabajar on parámetros libres que pueden ajustarse para reproduir las observaio-nes. Sin embargo, los valores de Teff , L y d obtenidos por un autor a partir de unmodelo nebular no neesariamente oiniden on los obtenidos por otros autores apartir de un modelo de la estrella. Por ejemplo, en el aso de NGC6826 Pauldrahet al., 2004 (modelo estelar) y Surendiranath & Pottash, 2008 (modelo nebular)obtienen los siguientes valores: Teff=44 000, 47 500K; L=15848, 1640 L⊙; d=3.18,1.40 kp, respetivamente. En partiular, la determinaión de la distania de las ne-bulosas planetarias galátias involura grandes inertidumbres. La inertidumbreen la distania se ve re�ejada en la luminosidad debido a la degeneraión distania�1



RESUMENluminosidad.Un modelo estelar-nebular impone mayores restriiones observaionales, redu-iendo las inertidumbres. En la literatura existen poos modelos de este tipo (e.g.Morisset y Georgiev, 2009). En esta tesis se obtuvo un modelo estelar-nebular parala nebulosa planetaria galátia NGC6826 y otro para NGC7009. La determinaiónde Teff , L, distania y edad evolutiva se hizo busando reproduir las observaionestanto en la nebulosa (espetro óptio) omo en la estrella (espetro óptio y UV)simultáneamente.En uanto a la omposiión químia, un problema abierto en el ampo de lasnebulosas planetarias es el de los fatores de disrepania de abundanias (ADFs,Tsamis et al. 2004). Estudios de las líneas de reombinaión (RLs) produen abun-danias sistemátiamente más grandes que los estudios que involuran a las líneasolisionalmente exitadas (CELs). Por otra parte, existe un vaío en la determina-ión de la omposiión químia de estrellas entrales de nebulosas planetarias. Lasabundanias que se asumen para este tipo de estrellas son las que han sido obtenidaspor otros autores a partir de la nebulosa. Poos trabajos haen un estudio ompa-rativo de la omposiión químia en la estrella y la nebulosa (e.g. Georgiev et al,2008).En esta tesis se hae un estudio de la omposiión químia de la estrella y lanebulosa en forma independiente. Se obtuvieron abundanias en la atmósfera de laestrella a partir del modelo estelar. Paralelamente se determinaron las abundaniasen el gas nebular por métodos semianalítios. Finalmente se obtuvieron abundaniasen la nebulosa a partir del modelo de fotoionizaión. Cada uno de estos análisis esindependiente de los otros dos, lo que permitió haer un estudio omparativo de losresultados obtenidos. Esto, además de empezar a ubrir el vaío menionado, puedeaportar datos valiosos en el problema de los ADFs.Desarrollar un modelo estelar-nebular autoonsistente requiere dominar las téni-as de análisis y modelado de atmósferas estelares y del gas nebular. En este sentido,requiere más trabajo que la obtenión de un modelo puramente estelar o nebularpor separado. Otra de las habilidades neesarias para este trabajo onsiste en enla-zar adeuadamente los parámetros de la estrella y la nebulosa, retroalimentando losmodelos estelar y nebular después de omparar los resultados de los modelos on lasobservaiones.El primer artíulo inluido en esta tesis tuvo omo propósito el estudio de atmós-feras de estrellas menos omplejas que una estrella entral de nebulosa planetaria.2



RESUMENEl desarrollo de este trabajo permitió dominar la ténia del modelado de estrellasbajo la suposiión de equilibrio termodinámio y haer un estudio uidadoso de suomposiión químia omparando los modelos on las observaiones. El efeto de larotaión de la estrella afeta por igual a todas las líneas espetrales. La veloidadproyetada de rotaión (v sini) es uno de los parámetros importantes a onsideraren el estudio de la atmósfera de ualquier tipo de estrella. Familiarizarse on lasdistintas ténias de determinaión de v sini permitió avanzar haia problemas másomplejos en el estudio de las estrellas entrales de NGC6826 y NGC7009.1.2. Rotaión estelarFierro, C.R. & Georgiev L., RevMexAA, 2008, Vol.44, pp.213-220.Utilizando datos públios del Proyeto del Observatorio de Paranal on el Espe-trógrafo Ehelle en el Ultravioleta y Visible (UVES POP, por sus siglas en inglés)se obtuvieron las veloidades rotaionales proyetadas v seni para 16 estrellas en elampo del úmulo galátio IC2391 (o Vel). Para este análisis se utilizó el métodode la Transformada de Fourier (TF).Existen diversas ténias para determinar v sini, una de las más utilizadas en laliteratura onsiste en omparar algunas líneas espetrales on las de estrellas están-dar, de las que se onoe este parámetro (Slettebak, 1979). Otro método onsisteen generar un per�l sintétio de una línea espetral y ompararlo on las observa-iones. Un método muy preiso es el de la Transformada de Fourier, siempre que laveloidad de rotaión sea el efeto dominante en el ensanhamiento Doppler de laslíneas espetrales.En el espetro de una estrella los per�les de línea re�ejan la suma de distintosproesos omo: per�l instrumental, per�l térmio, miroturbulenia y ensanhamien-to por rotaión. El método de la TF se basa en el análisis del primer mínimo en eldominio de la freuenia.En este trabajo se utilizaron dos métodos. Primero se determinaron las veloida-des de rotaión on la TF, analizando la línea de Mg II λ4481. Se analizó tambiénla línea de He I λ4471 uando estaba presente y aislada en los espetros observados.Una vez obtenida una veloidad de rotaión, los espetros sintétios obtenidos on elódigo ATLAS12 (Kuruz, 1970) fueron ensanhados a diha veloidad utilizando elódigo SYNTHE (Sbordone et al. 2004, Sbordone 2005, Castelli 2005). Los espetrossintétios ensanhados se ompararon on las observaiones, haiendo modi�aio-3



RESUMENnes en Teff , log g y abundanias de C, N y O hasta lograr el mejor ajuste on lasobservaiones.Con el �n de separar las estrellas miembros del úmulo de aquellas que no lo son sehizo un análisis uidadoso del enrojeimiento y el estado evolutivo de ada estrella,ubiándolas en el diagrama H-R sobre las trazas evolutivas teórias de Lejeune yShaerer (2001). Esta seleión permite un mejor análisis del efeto de la rotaiónen el ambio de la omposiión químia en la fotósfera estelar.El análisis de omposiión químia se hizo úniamente para las 12 estrellas miem-bros del úmulo. De ellas, 7 son de seuenia prinipal y solo 5 son evoluionadas. Seenontró una orrelaión Teff � v seni para 6 de las 7 estrellas de seuenia prinipal.A mayor temperatura, la veloidad proyetada de rotaión es mayor. Esto podríaser un indiio de que la orientaión del eje de rotaión para las estrellas de un mismoúmulo no sigue una distribuión al azar.Se analizó el efeto de la rotaión en la omposiión químia de las 7 estrellas deseuenia prinipal. Partiendo de la hipótesis de que todas las estrellas se originaronde la misma nube moleular, por lo tanto su omposiión químia original era lamisma. Se enontró una orrelaión positiva de los oientes N/C y N/O on v senien 6 de las 7 estrellas de seuenia prinipal. También se enontró una orrelaiónpositiva del oiente O/C on v seni en las 7 estrellas analizadas. Lo anterior de-muestra que se produen ambios en la omposiión químia induidos por rotaiónomo lo predien los modelos teórios (Meynet y Maeder, 1997).1.3. Modelo estelar-nebular uni�adoEl análisis de las nebulosas planetarias galátias NGC6826 y NGC7009 formaparte de un estudio más amplio en que se pretende estudiar a un grupo de nebulosasplanetarias y sus estrellas entrales en forma integral, obteniendo un modelo estelar-nebular apaz de reproduir simultáneamente las observaiones de la estrella y dela nebulosa. La metodología que se siguió es similar a la presentada por Morisset yGeorgiev (2009) para IC418, primer objeto estudiado de esta manera.Una forma de enlazar un modelo estelar on uno nebular es usar el modeloestelar omo fuente de ionizaión en el modelo nebular. Si además el modelo estelarreprodue las observaiones de la estrella onstituye una fuente de ionizaión másrealista que un uerpo negro (BB). El modelo nebular responde a los ambios en
Teff y luminosidad de la estrella ambiando el grado de ionizaión de la nebulosa,4



RESUMENlo que permite una retroalimentaión al modelo estelar. Un modelo estelar-nebularrequiere más trabajo que un modelo estelar o nebular por separado pero imponerestriiones observaionales adiionales, reduiendo el número de modelos posiblesy las inertidumbres en los parámetros de la estrella y la nebulosa.Análisis de NGC6826(Enviado a la RevMexAA, se hiieron las orreiones sugeridas por el árbitro.)Para el análisis de NGC6826 se separó la investigaión en tres partes que sedesarrollaron en oasiones en forma paralela: modelo de la estrella entral, estudiosemianalítio de la nebulosa planetaria y modelo de fotoionizaión. Los resultadosobtenidos en ada una de estas partes retroalimentan a las otras.Para romper la degeneraión en los parámetros de la estrella y la nebulosa elparámetro rítio es la distania. Con el �n de reduir las inertidumbres en ladistania, se utilizaron las trazas evolutivas de Vassiliadis y Wood (1994) en onjuntoon la edad inemátia de la nebulosa.Con los datos reportados en la literatura se estableió un intervalo de distanias.La Teff de la estrella fue �jada a partir del oiente de las líneas de arbono enel UV, C IV λll69/C III λll76. Se estableió un límite superior a la veloidad deexpansión de la nebulosa midiendo el anho de la línea de [O III℄ λ5007. La edadinemátia se aluló a partir de esta veloidad de expansión y on el intervalo dedistania alulado en otros trabajos.Los intervalos de edad inemátia y temperatura de la estrella entral fueronubiados en las trazas evolutivas, delimitando una área en donde es posible enontrarmodelos válidos para NGC6826 que umplan on las restriiones observaionalesen la estrella y la nebulosa simultáneamente. Cada punto dentro de esta región esuna ombinaión de Teff , L y edad inemátia. Con la veloidad de expansión y laedad inemátia se obtuvo una distania para ada modelo estudiado.Se exploraron varias posibles soluiones dentro del área delimitada en las trazasevolutivas. se obtuvieron varios modelos de estrella, de los uales se seleionaronaquellos que reproduen mejor los espetros observados en el óptio y UV. Estosmodelos fueron utilizados omo entrada del ódigo de fotoionizaión on el �n dereproduir las observaiones de la nebulosa. Este proeso permitió obtener un modeloestelar-nebular autoonsistente de NGC6826.Los resultados más importantes de este trabajo son los siguientes:5



RESUMENSe presenta un método on la apaidad de romper la degeneraión distania�luminosidad, reduiendo la inertidumbre en la determinaión de la distania.No se distinguen las omponentes roja y azul en las líneas nebulares de NGC6826.En partiular la línea de [O III℄λ5007 lue omo una sola línea. Por lo tanto, nofue posible medir adeuadamente la veloidad de expansión del gas nebular.Solo se obtuvo un límite superior a esta. En este aso, no podemos a�rmar quese rompió la degeneraión distania�luminosidad debido a la inertidumbre enla veloidad de expansión de la nebulosa.Se obtuvo por primera vez la omposiión químia de la estrella entral deNGC6826.Se enontró que la omposiión químia en uatro distintas regiones de la ne-bulosa es la misma, dentro de las barras de error. Este resultado es onsistenteon la hipótesis de que la nebulosa tiene omposiión químia homogénea.En el estudio omparativo de la omposiión químia de la estrella y la nebulosa seenontró que:En el aso de helio y arbono las abundanias nebulares obtenidas a partir delíneas de reombinaión (RLs) oiniden, dentro de las barras de error, on lasabundanias de la estrella.Para el helio, nitrógeno y oxígeno las abundanias nebulares obtenidas bajo lahipótesis de �utuaiones de temperatura (0.015≤ t2 ≤0.100) oiniden onlas de la estrella.La abundania de S en la estrella es mayor que en la nebulosa, sin importar elmétodo utilizado para determinar la abundania de S nebular.Análisis de NGC7009En preparaiónAnálogamente a lo que se hizo en NGC6826, el análisis de NGC7009 se separóen tres partes: modelo de la estrella entral, estudio semianalítio de la nebulosaplanetaria y modelo de fotoionizaión. Los resultados obtenidos en ada una deestas partes retroalimentan a las otras. 6



RESUMENEl espetro de la estrella entral de NGC7009 presenta varios problemas. En elultravioleta lejano (espetro FUSE de 915 a 1185 Å) está ontaminado on líneas deabsorión interestelar y de emisión nebular. El espetro ultravioleta (espetro IUEde 1150 a 1975 Å) presenta poas líneas por lo que se trabajó prinipalmente onlos per�les P-Cygni de N V λ 1239/42 y el de O V λ1371. El espetro óptio pre-senta también poas líneas, se trabajó prinipalmente on las líneas de Balmer paradeterminar la gravedad de la estrella y algunas líneas de helio, arbono, nitrógeno yazufre para determinar abundanias.Los resultados más importantes de este trabajo son los siguientes:Se redujo la inertidumbre en la determinaión de la distania utilizando elmismo método que en NGC6826La ausenia de líneas adeuadas para haer oientes de líneas de un mismoelemento en dos estados subseuentes de ionizaión impone una gran iner-tidumbre en la determinaión de la temperatura y, por lo tanto, tambien enla distania. No podemos a�rmar que se rompe la degeneraión distania�luminosidad debido a la inertidumbre en la Teffde la estrella.Se obtuvo por primera vez la omposiión químia de la estrella entral deNGC7009.Se enontró que la omposiión químia en dos regiones de la nebulosa esla misma, dentro de las barras de error. Este resultado es onsistente on lahipótesis de que la nebulosa tiene omposiión químia homogénea.En el estudio omparativo de la omposiión químia de la estrella y la nebulosa seenontró que:En el aso de He, N y O las abundanias nebulares obtenidas a partir delíneas de reombinaión (RLs) oiniden, dentro de las barras de error, on lasabundanias de la estrella.Para el He, N y O las abundanias nebulares obtenidas bajo la hipótesis de�utuaiones de temperatura (0.084≤ t2 ≤0.113) oiniden on las de la es-trella.La abundania de S en la estrella es mayor que en la nebulosa, sin importar elmétodo utilizado para determinar la abundania de S nebular.7
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Capítulo 2Rotaión estelarEl objetivo del artíulo presentado en el Capítulo 3 fue estudiar el efeto de larotaión en la omposiión químia de las estrellas.Al igual que la Tierra, las estrellas poseen un movimiento de rotaión sobre supropio eje. Cuando se observan en un telesopio óptio, las estrellas apareen omoobjetos puntuales. No es posible apreiar detalles de su super�ie debido a la la grandistania que las separa de la Tierra. Por lo anterior, no es posible medir diretamenteel radio de una estrella ni observar la orientaión de su eje de rotaión. Medir laveloidad de rotaión de una estrella requiere de ténias espeiales apliadas aespetros de alta resoluión (ver seiónes 2.3 y 3.5).La omposiión químia inial de una estrella es la misma que la de la nubemoleular de la ual se originó. La evoluión posterior de la estrella puede ambiarla abundania de algunos elementos. Los elementos más abundantes en la fotósferade las estrellas de seuenia prinipal son, después del H y He, el C, N y O. Eneste trabajo se estudió el omportamiento del C, N y O asoiado a la veloidad derotaión.Generalmente las estrellas no naen aisladas, sino que naen en grupos o ú-mulos. Suponemos que las estrellas jóvenes de un mismo úmulo tienen la mismaomposiión químia, dado que se originaron de la misma nube moleular.Elegimos estudiar algunas estrellas tipo A y B en el ampo del úmulo galátioabierto IC 2391 (úmulo o-Vel). Este úmulo es brillante y está formado por muhasestrellas jóvenes, la edad del úmulo se ha estimado en unos 53±5 millones de años(Barrado y Navasués et al. 1999). Por sus oordenadas (2000), α=08:40.2 y δ=-53 04 este úmulo es observable en el hemisferio sur.Se estudió el omportamiento de la temperatura efetiva y el ambio en abun-11



CAPITULO 2 Rotaión estelardania de C, N y O asoiado a la rotaión para las estrellas que umplen los dosriterios: Ser miembro del úmulo y estar en la seuenia prinipal. De este modo seaislaron las variables estudiadas.Se enontró orrelaión entre la temperatura efetiva y la veloidad de rotaión delas estrellas. Diha orrelaión podría ser un indiador de que los ejes de rotaión delas estrellas de un mismo úmulo están aproximadamente alineados; ontrariamenteal paradigma atualmente aeptado de que la alineaión de los ejes de rotaión delas estrellas tiene una distribuión al azar.En uanto a la omposiión químia, se enontró una orrelaión positiva delos oientes N/C, O/C y N/O on v sen i, lo que india un aumento de N y Oaompañado de una reduión en C.
2.1. ObservaionesLos espetros públios de las estrellas del úmulo galátio IC 2391 obtenidoson el VLT (siglas en inglés de Very Large Telesope) tienen omo ventaja prinipalsu alto oiente señal a ruido (S/N∼ 400-500), fundamentalmente por el tamañodel espejo de este telesopio: 8.2m de diámetro, lo que permite aptar un mayornúmero de fotones. Comparando el área de los espejos, enontramos que on el VLTse aptan 15.25 vees más fotones que on el telesopio de 2.1m del ObservatorioAstronómio Naional (OAN) en la Sierra de San Pedro Mártir (SPM). La resoluiónde los espetros utilizados en este trabajo es R 80 000.Se eligió utilizar espetros de las estrellas B del úmulo. Este tipo de estrellastienen poas líneas espetrales, debido a sus altas temperaturas en las que no sobre-viven las bandas moleulares. En sus espetros se pueden enontrar líneas aisladas.Este tipo de líneas permite haer un buen estudio de rotaión y failita el estudiode omposiión químia. Se enontró orrelaión entre la temperatura efetiva y laveloidad proyetada de rotaión en las estrellas B de seuenia prinipal estudia-das. Posteriormente se extendió a las estrellas tipo A del mismo úmulo on el �nde obtener más datos que permitieran apoyar o desehar esta orrelaión.12



CAPITULO 2 Rotaión estelar2.2. Modelos de atmósferasLos ódigos de atmósferas estelares modelan la mayoría de los proesos físiosque ourren en las estrellas y produen omo salida un espetro sintétio que puedeompararse on el espetro observado. De este modo, los modelos de atmósferas sehan onvertido en una poderosa herramienta en el ampo de la astronomía estelary galátia.Aunque existen varios ódigos de atmósferas ada uno tiene sus propias ventajasy desventajas. Para el presente estudio se eligió el ódigo ATLAS12 (Kurukz, 1993)por las failidades que presenta:Es públio.Se puede instalar fáilmente en linux utilizando el puerto desarrollado porSbordone, et al. (2004), Sbordone (2005) y Castelli (2005).Inorpora una gran base de datos atómios que permite produir modelos másrealistas.Existen atlas y grids de espetros sintétios alulados on este ódigo, u-briendo un amplio intervalo de Teff y log g para distintas metaliidades, i.e3 500≤Teff≤50 000 K 0.0≤log g≤5.0 dex. Estos modelos también son públiosy de fáil aeso.Un grid es un onjunto de modelos en los que se varian dos de los parámetros dela estrella a intervalos regulares, manteniendo el resto de los parámetros onstante.Lo más omún es haer un grid de Teff ontra log g . Estos parámetros dominanlos proesos que determinan las poblaiones en los niveles atómios y afetan elomportamiento de las líneas espetrales. Para el ódigo ATLAS12 existen grids yaalulados a distintas metaliidades.Un método para onoer la Teff y log g de una estrella onsiste en haer unasuposiión razonable aera de la metaliidad, por ejemplo, suponer metaliidadsolar; utilizar un grid ya alulado y enontrar el espetro sintétio que reproduzamejor las observaiones. Esto onsume menos tiempo que orrer un nuevo grid demodelos variando la metaliidad. También se evitan las ompliaiones que surgenen la instalaión del ódigo.La ventaja de instalar el ódigo y orrer modelos propios es que se tiene mayorontrol sobre los distintos parámetros del modelo. Un estudio detallado de la ompo-13



CAPITULO 2 Rotaión estelarsiión químia requiere variar solo uno de los elementos onsiderados, manteniendo�jo el resto de ellos. Esto no ourre on un grid prealulado.El estudio de IC 2391 requirió de la instalaión del ódigo ATLAS12 y del progra-ma SYNTHE, que genera un espetro sintétio a partir de los �ujos produidos porATLAS12. Esto permitió una gran �exibilidad al ambiar los parámetros neesariospara reproduir las observaiones.2.3. Métodos para determinar la rotaión a partirde las líneas espetralesEl prinipal efeto de la rotaión sobre un espetro es el ensanhamiento de laslíneas espetrales debido al orrimiento Doppler de la luz que proviene de distintaspartes del diso estelar. Aquellas regiones de la estrella que se aeran al observadororresponden a un orrimiento haia longitudes de onda más pequeñas (orrimientoal azul) y las partes que se alejan orreponden a un orrimiento haia longitudesde onda más grandes (orrimiento al rojo). Debido a este efeto el per�l de unalínea espetral se onvierte en un mapa unidimensional del diso estelar. Existe unaorrespondenia uno a uno entre la posiión en el diso estelar y el desplazamientoDoppler dentro del per�l. El análisis de las líneas espetrales no permite onoer laveloidad de rotaión sino úniamente su proyeión sobre el plano perpendiular ala línea de visión del observador, v sen i.Existen varios métodos para determinar la veloidad de rotaión. Uno de los másutilizados antes de que existieran los ódigos de atmósferas onsitía en omparar laslíneas observadas en el espetro de una estrella on otras onsideradas omo estándar.El sistema de estándares más usado en el estudio de la rotaión es el de Slettebak(1949, 1954, 1955, 1956 y 1979). El avane en la tenología de ómputo permitiómayor veloidad de almaenamiento y proesamiento. Con mejores omputadorasfue posible elaborar ódigos de atmósferas estelares. Posteriormente se agregaron losefetos de la rotaión a los espetros sintétios produidos por dihos ódigos.Un espetro sintétio puede ser ensanhado rotaionalmente para distintas v sen ihasta enontrar el valor para el ual se reproduen mejor las líneas observadas. Sinembargo, desonoer la omposiión químia de la estrella aumenta la inertidumbreen el valor de v sen i. Esto se debe a que la rotaión ambia la forma de las líneas perono su anho equivalente, el ual depende también de la abundania. Si suponemos14



CAPITULO 2 Rotaión estelarmetaliidad solar para una estrella y alguno de sus elementos está sobrevaluado,las líneas de este elemento serán más profundas en el espetro observado que en elespetro sintétio. Esto podría onfundirse on una v sen i más baja. Por otra parte,si la abundania esta subvaluada las líneas serán menos profundas de lo esperado.Esto podría onfundirse on v sen i más alta. Este efeto es importante uando laveloidad de rotaión es baja (v sin i<50km s−1).Un método que permite onoer la veloidad proyetada de rotaión y que espoo dependiente de la omposiión químia es el método de la Transformada deFourier (TF). Este método se explia en la Seión 3.5. Cuando la rotaión es elefeto dominante en el ensanhamiento Doppler de las líneas espetrales el primermínimo o ero de la TF orresponde al valor de v sen i .Eligiendo un onjunto de líneas adeuado (i.e. aisladas y poo sensibles a ambiosen Teff y log g) es posible reduir la inertidumbre en el valor de v sen i. Esta inerti-dumbre también depende fuertemente de la resoluión del espetro observado. Paralos espetros utilizados en este trabajo R∼ 80 000. Como se explia en la Seión 3.5se enontró que el valor mínimo de v sen i que fue posible medir on esta resoluiónutilizando el método de la Transformada de Fourier es de 18 km s−1. En general, lainertidumbre en los valores de v sen i es menor al 10%.2.4. Cambios en la omposiión químia relaiona-dos on la rotaiónLos modelos teórios de estrellas on rotaión predien ambios de la omposiiónquímia en la fotósfera de la estrella (Talon et al. (1997), Meynet (2000), Maeder& Meynet (2000), Meynet & Maeder (2000)). Estos modelos inorporan el efetodel mezlado induido por rotaión. Mediante este proeso el material en las apassuperiores de la estrella desiende, mientras que aquél que proviene de apas másprofundas es llevado a la super�ie. El resultado es que la fotósfera de la estrellaes enriqueida on material proesado en el ilo CNO. Los modelos predien unaumento de N aompañado de una reduión en la antidad de C y O.Las estrellas estudiadas se separaron en dos grupos: estrellas del ampo y estrellasmiembros del úmulo. Las primeras se observan omo parte del úmulo por un efetode proyeión en el plano del ielo pero pueden estar más era o más lejos que elúmulo. No forman parte de el. Estas estrellas se formaron de nubes moleulares15



CAPITULO 2 Rotaión estelardistintas y en lugares distintos a las estrellas del úmulo. Por lo anterior se desartóa las estrellas del ampo del estudio de omposiión químia.Posteriormente, las estrellas miembros del úmulo se lasi�aron en estrellas deseuenia prinipal y estrellas evoluionadas. Las estrellas evoluionadas han pasadopor distintas etapas que podrían alterar la omposión químia de su fotósfera.Inluir los resultados obtenidos para estas estrellas en el estudio de abundania deC, N y O asoiado a la rotaión podría induir a resultados inorretos.En este trabajo se hizo un estudio de la orrelaión entre la antidad de C, N,O versus la veloidad de rotaión para un subonjunto de los objetos estudiados. Seeligió úniamente a las estrellas de seuenia prinipal miembros del úmulo on el�n de aislar lo mejor posible el efeto que queremos estudiar.Se enontró una orrelaión entre Teff y v sen i. Esta orrelaión podría ser unindiador de que los ejes de rotaión de las estrellas de un mismo úmulo estánaproximadamente alineados. El paradigma atualmente aeptado es que la alineaiónde los ejes de rotaión de las estrellas tiene una distribuión al azar. Es importantenotar que en otros trabajos no se hae distinión entre estrellas evoluionadas yestrellas de seuenia prinipal, lo que puede in�uir en los resultados.Se enontró una orrelaión de los oientes N/C y O/C on v sen i, lo que pareeindiar un aumento de N y O aompañado de una reduión en C, apoyando lahipótesis del mezlado induido por rotaión.
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Capítulo 3Chemial omposition in fastrotators main sequene starsRevMexAA, 2008, 44, 213, C.R. Fierro & L.Georguiev3.1. ResumenUsando datos públios del Ultraviolet and Visual Ehelle Spetrograph ParanalObservatory Projet (UVES POP), y on el método de la transformada de Fourier,se obtuvieron las veloidades de rotaión proyetadas, v sen i, para 16 estrellas enel ampo del úmulo galátio IC 2391 (o - Vel Cluster). se enrontró que sólo 12de dihos objetos son miembros del úmulo y al separarlos en dos grupos (estrellasde seuenia prinipal y estrellas evoluionadas) se enontró una orrelaión entrela veloidad de rotaión y la temperatura efetiva, lo que india que las estrellasdentro del úmulo tienen aproximadamente la misma orientaión del eje de rotaión.Los oientes N/C y O/C obtenidos para las estrellas de seuenia prinipal seinrementan on v sen i, mostrando evidenias de mezlado induido por rotaión.Key Words: stars: early-type � stars: abundanes � stars: rotation3.2. AbstratUsing publi data of the Ultraviolet and Visual Ehelle Spetrograph ParanalObservatory Projet (UVES POP) the projeted rotational veloities, v sin i, for 16stars, in the �eld of the galati luster IC 2391 (o Vel Cluster) were obtained using17



CAPITULO 3 Chemial omposition in fast rotatorsthe method of the Fourier transform (FT). We found that only 12 of these objets areluster members and separating them in two sets: main sequene stars and evolvedstars, a orrelation of the rotation veloity with the e�etive temperature was found,indiating a nearly equal orientation of the rotation axis for the member stars. Theratios N/C and O/C obtained for the main sequene stars inrease with v sin i andshow evidenes of mixing indued by rotation.3.3. IntrodutionModels for rotating stars with intermediate and high masses (2 M⊙≤M ≤ 60 M⊙)predit that the hemial omposition in stellar atmospheres is hanged beause therotation favors the mixing of the material in the atmosphere with that proessed inthe stellar ore through the CNO yle (Zahn 1992, Meynet & Maeder 1997). Due tothis an inrease of the ratios N/C and N/O is expeted in the stellar photosphere atthe end of the main sequene (MS) phase (Meynet &Maeder 2000, 2002). The surfaeenrihments on the main sequene generally depend on the following fators: theinitial mass, the initial metalliity, the initial rotational veloity and the age of thestar. The mixing is more e�ient in massive stars with lower initial metalliities andlarge rotational veloities (Meynet & Maeder 2000). The ratio N/O is a good test forthe origin of the nitrogen. When N is primary, N/O is expeted to be about onstant,sine the nitrogen results of the proesed oxygen by CNO yle during hidrogenburning. In this ontext the study of the stars within a luster allows one to assumethe same age and hemial omposition for all the stars; then the observed hangesin abundanes an be related to the mass and initial rotation veloities only. A goodtool for determining the stellar parameters are the syntheti spetra generated byodes suh as ATLAS9 (Kuruz 1970) and ATLAS12 (Kuruz 2005), whih allow usto obtain the e�etive temperature (Teff), the gravity, and the hemial abundanes.Diverse tehniques are used to obtain the projeted rotational veloity v sin i.The one mostly used onsists in omparing the spetral lines of a star with those ofstandard stars suh as the old system of Slettebak (1949, 1954, 1955, and 1956) andmore reently the new system of Slettebak (1979). Another very popular methodonsist in generating a syntheti pro�le for a spei� spetral line and �nding thebest �t for the observed one. (Korn et al. 2005). On the other hand, Carroll (1933)was the �rst to use the method of the Fourier Transform (FT) for obtaining v sin i.Nevertheless, due to the low quality of the data then available, the unertainties18



CAPITULO 3 Chemial omposition in fast rotatorswere large. Gray (1976) desribed a method for obtaining v sin i, using the �rst zeroof FT. This tehnique is more preise, and with good quality data the unertaintieswere redued. In this paper we use FT tehnique and high resolution ehelle spetrain order to derive rotational veloities with good preision.The aim of this work is to study the abundanes of C, N, and O in stars of thegalati luster IC 2391 searhing for evidene of the stellar material mixing induedby rotation, i.e. a positive orrelation between log N/C and the rotational veloity. Inaddition we investigate the behavior with v sin i of the distint stellar parameters:
Teff , log g, mass. In � 3.4 we desribe the stellar spetra used in this study. In � 3.5 themethod used for measuring v sin i is presented. In � 3.6 we disuss the riteria usedto disriminate between luster members and �eld stars. � 3.7 desribes the methodsfor obtaining the stellar parameters: e�etive temperature ( Teff), logarithm of thegravity (log g), and C, N, O abundanes. In � 3.8 the results are disussed, and�nally the onlusions are given in � 3.9.3.4. The stellar spetraThis work is based on the data obtained from the Ultraviolet and Visual EhelleSpetrograph Paranal Observatory Projet (UVES POP) produed for publi useunder ESO Diretor Disretionary Time (DDT) Program 266.D-5655(A) (Bagnuloet al., 2003). The available spetra are of high quality, with S/N ≥ 400 - 500 in the Vband with spetral resolution ∼ 80 000. The Balmer jump allows us to estimate Teff .On the other hand the quality of weak lines in these spetra is good until λ ≈ 5820 Å.For this reasons we hose to use the data available in the 3600Å≤ λ ≤ 6000Å range.We analysed all stars earlier than A5 these stars have higher luster membershipprobability and higher expeted v sin i.3.5. The v sin i measurementThe observed pro�le of a spetral line in a rotating star F (λ), an be written asthe onvolution of the instrumental pro�le I (λ), intrinsi pro�le H (λ), and rotationalpro�le G(λ):

F (λ) = I(λ) ∗ H(λ) ∗ G(λ); (3.1)19



CAPITULO 3 Chemial omposition in fast rotators

Figura 3.1: (a), (b), and () show the FT for Mg II 4481 line of HD74146. Theresolution of the FT improves by adding points in the ontinuum. N is the numberof the points in the data window, ν0λ is the �rst zero of g(ν) from a spetral line.If N hanges its value, then ν0λ hanges it as well. But the rate ν0λ/N, remainsonstant; (a)ν0λ= 6.027, ν0λ/N=0.021; (b)ν0λ=12.99, ν0λ/N=0.023; ()ν0λ=65.335,
ν0λ/N=0.023 Note that the value of ν0λ is poorly de�ned in (a) while in () iseasy to measure; (d) shows the FT of the theoretial pro�le with v sin i=1 kms-1,
ν0=178.462, ν0/N=0.622 . Using the equation (4) we obtained v sin i=27 km s-1 forthe pro�le show in ().shifting to the frequeny domain, we obtain the FT:

f(ν) = i(ν) h(ν) g(ν), (3.2)where f (ν), i(ν), h(ν), and g(ν) are the FTs from F (λ), I (λ), H (λ), and G(λ)respetively. The main problem is to obtain g(ν) with an adequate S/N. There aremany tehniques for this. Some works use a method introdued by Gray (1976)obtaining g(ν) from:
g(ν) =

f(ν)

i(ν)h(ν)
, (3.3)20



CAPITULO 3 Chemial omposition in fast rotatorsand omparing to the FT of a theoretial rotation pro�le generated ad ho, �ttingthe position of the �rst zero (ν0). The division in 3.3 enhaned the noise at higherfrequenies. This an be improved by multiplying the FT by a Bessel weightingfuntion and integrating over Fourier frequeny. A simpler method suggested alsoby Gray (1976) is to ompute a theoretial pro�le for v sin i=1kms-1, then ν0 forthis pro�le is ompared with the �rst zero of g(ν) from a spetral line (ν0λ) and therotational veloity is derived from
v sin i =

ν0

ν0λ

. (3.4)This is straightforward. However, there remains the problem of obtaining g(ν) withgood resolution and S/N. With the resolution of the available data I (λ)≤ G(λ).When the width of a signal in the time domain is large, the FT is narrow and vieversa, therefore, i(ν) and h(ν) are broad while g(ν) is narrow and is less a�eted bythe i(ν) and h(ν) pro�les. We an then assume f (ν)∼ g(ν).The resolution theorem expreses that only the frequenies ν <W, where W isthe width of the data window, an be reorded in the FT while the high frequenyomponents of the signal are missing. A sharp feature in f (ν) of size δν an beresolved by extending the bandwidth W, requiring
∆ν ≤

1

W
. (3.5)In this ontext we isolated the Mg II λ4481 line and added points in the onti-nuum at both sides of the line, obtaining a better resolution in the determinationof the �rst zero in the FT. If N is the number of points in the data window whenN inrease the value of the �rst minimum in the FT hanges, but the rate ν0λ/N isroughly onstant independently of the value of N (Figure 3.1). The line more fre-quently used in v sin i determination is Mg II λ4481, beause it is relatively isolated,not very sensitive to e�etive temperature (Teff) and gravity hanges, and strong inType A and B stars; therefore it is observable even in fast rotators.The Mg II λ4481 line is really a triplet (4481.126+4481.150+4481.325). In orderto study the e�et of taking three lines instead one in the FT we generated a synthetispetrum using the ATLAS12 ode (Kuruz, 2005). Subseuently, this spetrumwas rotationally broadened with the SYNTHE ode (Kuruz, 1970) in the range of2 km s-1 to 30 km s-1 with steps of 2 km s-1 and with a resolution similar to that ofthe observed spetra. In this models it was found that the spetral resolution doesnot allow veloities less than 18 km s-1. This is the lower limit in our measurements21
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Figura 3.2: Comparison between v sin i obtained in this study with other aut-hors. Diamonds represent v sin i derived in this work ompared to the values fromLevato (1974). Two objets: HD74071 and HD74195 have a seond value of v sin ifrom Levato & Malaroda (1970) represented by squares. The rotational veloities ofthese two stars were derived with the same method in both works but the spetrawere obtained with di�erent telesopes (see the text). The solid line stands for theone-to-one relation.and for rotational veloities greater than this value the triplet of Mg II λλ4481.126,4481.150, and 4481.325 behaves as a single line and does not have any e�et onthe �rst minimun of FT value. The errors were omputed from the di�erene in thevalues of v sin i obtained from the lines of Mg II λ4481 and He I λ4471. In general,the errors are less than 10% of v sin i. When the error was less than the instrumentalwidth we assumed an error of 2 km s-1.The projeted rotational veloities, v sin i, were obtained for 12 type B and 4type A stars in the galati luster IC 2391 (Table 3.1). We ompare the resultswith the data obtained by others authors (Uesugi & Fukuda 1982, Revised Cata-logue of Stellar Veloities). This atalogue is a ompilation from several soures.The majority of the v sin i values ommon with this study ame from the work ofLevato (1974). Figure 3.2 shows a good orrelation between the projeted rotatio-22



CAPITULO 3 Chemial omposition in fast rotatorsnal veloities obtained from this work versus those obtained from Levato (1974).The values of v sin i for HD74071 and HD74195 from Levato & Malaroda (1970)were also plotted. Levato (1974) used the 91 m re�etor telesope of Cerro TololoInter-Amerian Observatory, in whih the minimum detetable rotational veloity isabout 45 km s-1. He used the standard stars of Slettebak to determine the value ofv sin i. In Figure 3.2 the ut in v sin i 45 km s-1 in the data from Levato is notieable.3.6. Cluster members seletionThe obtained data is shown in Table 3.1. The data in olumns 1, 2, 3, 4, and 5was obtained from the UVES Paranal Observatory Projet webpage. We obtained
E(B−V ) for eah star using the olor magnitude diagram (Figure 3.3) and assumingR=3.2. The results are presented in Column 6 of Table 3.1. The distane moduliin Column 7, were obtained from the parallaxes of Hipparos. The average distaneto the luster alulated from the available parallaxes is ∼ 163 p. This distanewas assigned to the stars with unknown parallax. The Teff , presented in Column 8,was obtained from the syntheti spetra generated with the odes ATLAS12 andSYNTHE while Mbol, presented in Column 9, was alulated using the equations oftable IX in Massey, Parker, & Garmany (1989). Figure 3.4 shows the H�R diagramfor the analysed objets. In order to determine the evolution status of the objetsthe evolutionary traks for solar metalliity from Lejeune & Shaerer (2001) wereoverplotted in the H�R diagram (Figure 3.4). Comparing Figures 3.3 and 3.4 weassumed that the luster members are those with small reddening (eg. HD74195,HD74071, and HD74168) in the region overed by the evolutionary traks. HD73287and HD74275 lies outside this region. For the �rst star the parallax indiate adistane 116 p larger than the average distane to the luster, while the parallaxof the seond star is unknow. HD75067 and HD75105 are more reddened stars andalso lie outside the region overed by the evolutionary traks. The parallax of theseond star indiates a distane 136 p larger than the average distane, while theparallax of the �rst star is unknow. For these reasons this four objets: HD73287,HD74275, HD75067, and HD75105 were disarded as luster members.
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Tabla 3.1: Stellar Parameters v sin i v sin i ClusterStar Sp.Type V B − V U − B EB−V V − MV Teff Mbol This Work Levato MemberHD 73287 B7V 7.070 -0.110 -0.460 0.029 7.107 14100 -0.220 182 ± 2 noHD 73503 A0V 8.350 0.040 -0.110 0.100 6.936 10200 0.657 123 ± 7 yesHD 73681 A1V 7.860 0.086 0.023 0.296 5.915 8800 0.757 119 ± 9 135 yesHD 73952 B9Vn 6.460 -0.100 -0.330 0.000 5.949 11850 -0.216 219 ± 6 240 yesHD 74071 B5 V 5.472 -0.160 -0.563 0.002 5.704 14950 -1.555 101 ± 2 120d yesHD 74146 B4IV 5.180 -0.140 -0.576 0.031 5.593 14300 -1.972 27 ± 2 50 yesHD 74168 B9 p 7.510 -0.120 -0.470 0.020 7.355 11650 -1.009 71 ± 5 yesHD 74195 B3IV 3.610 -0.180 -0.640 0.003 5.906 15950 -3.850 18 20d yesHD 74196 B7Vn 5.610 -0.140 -0.500 0.005 5.803 13900 -1.359 288 ± 17 160 yesHD 74275 A0V 7.290 -0.008 -0.043 0.013 5.750 10200 1.522 58 ± 2 60 noHD 74516 A5V 7.390 0.020 0.010 0.060 5.945 9600 1.502 124 ± 5 90 yesHD 74535 B8s 5.510 -0.148 -0.556 0.014 5.853 11850 -1.711 35 ± 5 yesHD 74560 B3IV 4.841 -0.170 -0.665 0.022 5.837 16150 -2.736 29 ± 2 ≤45 yesHD 75067 B9IVa 9.430 -0.010 -0.280 0.091 5.750 12900 2.881 320 ± 3 noHD 75105 B8IIIb 7.670 -0.090 -0.475 0.060 5.750 12700 0.801 122 ± 3 noHD 75466 B8V 6.275 -0.100 -0.315 0.000 5.768 11600 -0.181 243 ± 16 270 yesa Spetral Type is doubtful whether B8Vn and B9IV.b Spetral Type is doubtful whether B8III and B8IV. This value orrespond with the inferior limit measurable in this work, the atual v sin i maybe smaller.d Values from Levato & Malaroda (1970).
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Figura 3.3: Color�olor diagram. Filled irles represent the luster members.Open irles are the objets disarded as members of the luster. Note that withexeption of HD74275 these are reddened stars. The solid line is the position ofZAMS.
3.7. Determination of Stellar ParametersThe syntheti spetra were generated by the odes ATLAS12 and SYNTHEadapted for running under the GNU Linux plataform (Castelli, 2005, Sbordone,2005, Sbordone et al., 2004 ). We made a grid of models overing the ranges of10 000K ≤ Teff ≤ 17 000K, with steps of 1 000K and 3.1 ≤ log g ≤ 4.7 with stepsof 0.4 dex.The Balmer lines are very sensitive to the gravity and they are broadened whenlog g inreases. Thus, the widths of these lines measured at ertain depth are agood indiator of log g. We measured the width of Hβ, Hγ, and Hδ at depth=0.75in the normalized spetra in both, the models and stellar spetra. In addition, theequivalent widths (EW) of lines sensitive to Teff suh as Ca I λ4226, Ca II λ3949,
Fe II λ4179, and λ4233 were measured for type A stars. The lines He I λ4026, λ4121,25
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Figura 3.4: H�R diagram of the analysed stars. The evolutive traks orrespondto solar metalliity Z=0.02 (Lejeune & Shaerer 2001). Filled squares are the type Bstars lusters members, open squares are the type B �eld stars, �lled diamonds arethe type A stars in luster, and open diamonds are the type A �eld stars. Note thatin general no lusters members stand out of the evolutive traks.
26



CAPITULO 3 Chemial omposition in fast rotators
λ4713, Si II λ4552, C III blended with O II λ4070 were hosen for type B stars. Withthe obtained values from the stellar spetra we onstruted isoontour plots. Teff andgravity were determined from the rossing region of the isoontours. Fig. 3.5 showsan example of these graphs.

Figura 3.5: Determination of temperature and gravity by means of isoontour plotfor HD74168. All the lines are rossed in the �lled area whih allows us to obtaine�etive temperature 11 650± 350 K and log g=3.95± 0.15.The next step was to ompute syntheti spetra with Teff , log g and v sin i asobtained, but hanging the abundanes in a range from 0.1 to 10 times the solarvalue for eah element. In eah set of the models we looked for the lines sensitive toabundane hanges. The number of these lines dereases with the rotation, sine infast rotators the lines are blended. The EWs of these lines were measured in both themodels and stellar spetra in order to onstrut urves of growth for eah elementC, N, and O for whih the abundane was measured. The values listed in Table 3.2are the averages of all the lines available in eah spetra, the errors was omputedfrom the di�erenes in these values. Sintheti spetra was generated with the stellarparameters: Teff , log g, log C, log N, log O, and v sin i obtained with the methodsdesribed above. These spetra were ompared with the observed ones �nding good27



CAPITULO 3 Chemial omposition in fast rotatorsagreement. Fig. 3.6 shows an example of the �t between the syntheti and observedspetrum for HD 73503.

Figura 3.6: omparison of the syntheti with the observed spetrum for HD73503show a good �t. The syntheti spetra was obtained with v sin i=123 km s-1,
Teff=11 200K, log g=4.45, log C= -3.52, log N= -4.37, and log O= -2.82.
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Tabla 3.2: Main sequene starsStar Teff log g M /M⊙ v sin i log C log N log O log N/C log O/C log N/OHD73681 8 800±350 4.25±0.30 2.61 119±9 -3.59±0.35 -4.28±0.28 -3.36±0.27 -0.69±0.63 0.23±0.55 -0.92±0.55HD73503 10 200±200 4.45±0.40 2.24 123±2 -3.52±0.39 -4.37±0.24 -2.82±0.26 -0.85±0.63 0.70±0.65 -1.55±0.05HD74516 9 600±400 4.45±0.25 2.43 124±5 -3.25±0.23 -4.31±0.20 -3.00±0.20 -1.06±0.43 0.25±0.40 -1.31±0.40HD73952 11 850±350 4.05±0.15 3.31 219±6 -3.67±0.23 -4.10±0.20 -3.03±0.20 -0.43±0.43 0.64±0.40 -1.07±0.40HD75466 11 600±400 4.28±0.30 3.28 243±16 -4.12±0.20 -4.35±0.20 -3.08±0.20 -0.23±0.40 1.04±0.60 -1.27±0.40HD74196 13 900±500 4.25±0.30 4.36 288±17 -3.68±0.20 -4.10±0.20 -3.00±0.20 -0.42±0.40 0.68±0.40 -1.1±0.40HD74071 14 950±350 4.15±0.15 4.58 101±2 -3.78±0.20 -3.40±0.20 -3.47±0.20 0.38±0.40 0.31±0.40 0.07±0.40
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CAPITULO 3 Chemial omposition in fast rotators3.8. Results and disussionThe assumption usually made is that the axes of rotation are randomly distri-buted in spae, this hypothesis has been tested by Gaigé (1993) for the followingopen lusters: αPersei, the Hyades, the Pleiades, Praesepe, and Coma Berenie. Itwas found likely to be orret.Abt, Levato & Grosso (2002) in their study of 451 nothern B8-B9.5 III, IV, andV stars found a bimodal distribution of v sin i and onluded that the slow rotatorsare Ap stars whih often evolve to the upper edge of the main sequene. Thereforetheir luminosity lasses are III or IV, while the rapid rotators are normal B starswith luminosity lasses III, IV, and V.In this work members of the luster IC 2391 are separated in two sets: mainsequene and subgiant stars. In order to lassify the objets as main sequene

Figura 3.7: Teff versus v sin i. Open squares are the evolved stars. Filled diamondsare the main sequene stars whih show orrelation of the e�etive temperaturewith rotational veloities. The solid line is the best adjustment of the data. Theopen diamond represents HD74071, a main sequene star with enhaned N.30
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Figura 3.8: (a) log N/C, (b) log O/C, () log N/O vs v sin i. Note that HD74071(open diamond) has a nitrogen exess. The normal main sequene stars show apositive orrelation of log N/C with the rotation, log O/C also inreases with v sin itoo, while log N/O is nearly onstant indiating primary nitrogen.or evolved stars we take into aount their position on the evolutionary traksin the H�R diagram, their spetral type and the ratios Si III λ4552/He I λ4387,
He I λλ4144/4121, and He I λ4471/Mg II λ4481 used as luminosity riteria (Wal-born & Fitzpatrik, 1990). We found that the MS stars are all fast rotators with100 km s-1 ≤ v sin i ≤ 300 km s-1 (Table 3.2), independently of whether they are A orB type, while the evolved stars are slow rotators with v sin i ≤ 50 km s-1(Table 3.1).In the hemial omposition analysis it was found that HD74071 is rih in nitro-gen. Exept for this objet the plot of e�etive temperature vs rotational veloity(Figure 3.7) shows a orrelation of these parameters for the MS stars, in the sensethat v sin i inreases with Teff . This behavior is onsistent with angular momentonservation. The hotter, more massive, stars are formed from a larger loud; the-refore, after ontration, they should have rotational veloities greater than those31



CAPITULO 3 Chemial omposition in fast rotatorsof the ooler, less massive, stars. When the star leaves the MS, its atmosphere isexpanded and the rotational veloity is redued. The best �t for this orrelation wasthe line :
Teff = 23.76 v sin i [km s-1 K] + 6571.73 [K], (3.6)with a orrelation index 0.95.Sine 6 of the 7 main sequene stars fall on this line, we an infer that thediretion of the rotation axis is approximately the same for the main sequene starswithin the luster. The disrepany with the assumption of the stellar axes beingrandomly oriented an be explained by the fat that other studies do not make aseparation of the objets aording to the evolutionary stage.Table 3.2 shows the hemial omposition obtained for the seven stars on themain sequene. The errors were estimated from the dispersion in the values obtainedfor di�erent lines of the same element. The spetrosopi masses in olumn 4 wereobtained from MV and the mass - luminosity relation of Kroupa & Gilmore (1993),showing a good agreement with the masses inferred from the evolutive traks inH�R diagram. Figure 3.8 shows the behavior of log N/C, log O/C, and log N/Owith rotation. With the exeption of HD 74071 represented with an open diamondthis �gure shows that log N/C inreases with rotation, following a linear tendeny.In the same way it is observed that log O/C inreases with the rotation. The nearlyonstant behavior of log N/O indiates that the N exess has a primary origin. Thisresult leary indiates that when rotation inreases, the amount of arbon at thestellar surfae dereases, whereas nitrogen and oxygen inrease. Theoretial modelsof massive and intermediate mass stars with initial rotational veloities of 300 km s-1predit depletion of C and O, with N enhaned at the end of the MS (Talon etal. 1997; Meynet 2000; Maeder & Meynet 2000; Meynet & Maeder, 2000). In thisontext, our results show that rotation favors surfae enrihments with proessedmaterial of the CNO yle.In Table 3.2 and Figure 3.8 is notieable that HD 74071 is a nitrogen rih star.Its value of log O/C shows a behavior similar to the other objets while log N/Cand log N/O are higer for this star than for the others in the sample. During thehelium burning phase, intermediate mass stars may evolve from the red giant branh(RGB) to the blue giant region and return in the HR diagram. This phenomenonwas �rst found by Hayashi, Hoshi, & Sugimoto (1962) and is alled the blue loop.HD 74071 ould be an objet that experimented this blue loop hanging its hemial32



CAPITULO 3 Chemial omposition in fast rotatorsomposition.3.9. ConlusionsUsing the method of the Fourier transform we have obtained rotational veloitiesfor early stars in the �eld of the galati luster IC 2391. The fast rotators are MSstars while the slow rotators orrespond to evolved stars. For the MS luster memberswe obtained orrelation between Teff and v sin i, �nding that the hotter MS stars havehigh rotation. The results obtained indiate that the orientation of the rotation axisis still the same for the main sequene stars of the same luster. When studying thehemial abundanes of MS stars we found that, within the error bars log N/C andlog O/C inrease with rotation, while log N/O is onstant, thus orroborating thetheoretial preditions of mixing of stellar material indued by rotation.
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Parte IIModelos Uni�ados
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Capítulo 4Modelos uni�ados de nebulosasplanetarias y sus estrellas entralesLas nebulosas planetarias onstituyen el estado �nal de las estrellas de masa bajao intermedia (0.8 a 8.0 M⊙). La nebulosa está formada por asarones de gas quehan sido eyetados por la estrella entral. El nombre planetaria es puramente histó-rio y se re�ere al heho de que algunas nebulosas planetarias vistas en un telesopiopequeño luen omo disos verdosos, similares a algunos planetas gaseosos. Las estre-llas entrales de nebulosas planetarias son estrellas evoluionadas, on temperaturasentre 40 000 y 200 000 K. Estas estrellas están evoluionando rápidamente haia elestado de enana blana. Los asarones de gas se expanden on veloidades de variasvees la veloidad del sonido. La veloidad de expansión típia del gas nebular esde 25 km s−1. Debido a la expansión, la densidad del gas deree, en onseueniala emisión también deree y llegan a ser inobservables. El tiempo de vida medio deuna nebulosa planetaria es de unas deenas de miles de años.Existen en la literatura múltiples estudios de nebulosas planetarias desde diversosenfoques (e.g. análisis de las ondiiones físias del gas nebular; inemátia del gasnebular, inluyendo el estudio de los diferentes asarones y algunas subestruturas;modelos de fotoionizaión et.) y en distintas bandas del espetro eletromagnétio(i.e. rayos X, ultravioleta, visible, infrarrojo y radio).Los estudios de estrellas entrales de nebulosas planetarias no son tan abundantesen la literatura aunque si se abordan desde distintos puntos de vista (e.g. modelosde evoluión estelar, ondiiones físias en la fotósfera de la estrella, et.)En numerosos estudios el análisis de la nebulosa planetaria y la estrella entral sehaen por separado. Esta separaión permite haer un análisis sin demasiadas res-37



CAPITULO 4 Modelos Uni�adostriiones observaionales, lo que podría aumentar la omplejidad y onsumir granantidad de tiempo. Sin embargo, estos objetos no están disoiados uno del otro.El gas nebular formaba parte de la atmósfera estelar antes de ser eyetado al me-dio interestelar. La nebulosa es ionizada por los fotones ultravioleta provenientesde la estrella. La interaión existente entre ambas justi�a onsiderar un solo ob-jeto: estrella-nebulosa y no dos: estrella o nebulosa. El avane en las herramientasdisponibles (modelos de atmósferas, modelos de fotoionizaión, aeso a observaio-nes en UV, V, IR, et.) haen posible este tipo de análisis. Lo que representa unavane en nuestra omprensión del medio interestelar.4.1. Neesidad de un modelo estelar-nebularUn análisis de los datos publiados en la literatura permite notar que en el asode las estrellas entrales de nebulosas planetarias galátias, más de un modelo esapaz de reproduir las observaiones de la misma estrella. El prinipal problema esla gran inertidumbre en las distanias obtenidas para estos objetos. La luminosidady la distania son dos parámetros degenerados. Cambiar el valor de una impliaun ambio en la otra. Los valores asignados a estos parámetros, para una mismaestrella, varian muho de un trabajo a otro y no es posible restringirlos estudiandoúniamente a la estrella.En uanto a la nebulosa, uando se haen modelos de fotoionizaión el riteriopara �jar la temperatura de la fuente de ionizaión es el número de fotones ionizantesneesarios para reproduir el estado de ionizaión del gas nebular. El viento estelar noes onsiderado en estos estudios. Este viento absorbe parte de los fotones ionizantesque produe la estrella. No onsiderar el efeto del viento puede llevar a subestimarla temperatura de la estrella. Adiionalmente, la degeneraión distania�luminosidadpermite que exista más de un modelo apaz de reproduir las intensidades de laslíneas observadas en la nebulosa.Existen poos trabajos que enlaen adeuadamente los parámetros de la nebulosaon los de su estrella entral (e.g. Morisset & Georgiev, 2009). Cuando se haenmodelos nebulares se utiliza omo fuente de ionizaión un uerpo negro o un modelode atmósfera. En el aso del uerpo negro es una primera aproximaión de unaestrella pero onstituye un modelo demasiado simpli�ado. Un modelo de atmósferaes una mejor aproximaión; sin embargo, generalmente se utilizan modelos que noson omparados on las observaiones de la estrella. La temperatura efetiva de la38



CAPITULO 4 Modelos Uni�adosestrella es ajustada solamente en funión del número de fotones ionizantes neesariospara reproduir el estado de ionizaión de la nebulosa.Un modelo de atmósfera estelar que reprodue las observaiones de la estrella esuna representaión más realista de la fuente ionizante. Este modelo toma en uenta,además de la Teff algunos de los proesos que ourren en la atmósfera de la estrella(e.g. el viento estelar y la omposiión químia). que pueden afetar el número defotones ionizantes que llegan a la nebulosa.Los estudios de estrellas entrales de nebulosas planetarias que involuran mo-delos de atmósferas se limitan a obtener Teff , gravedad y parámetros del viento:veloidad terminal y tasa de pérdida de masa. Existe un gran vaío en el análisisde la omposiión químia de la estrella. En el aso de NGC6826 y NGC7009 noexiste en la literatura ningún trabajo en el que se haya determinado la omposiiónquímia de la estrella a partir de un análisis de su atmósfera.Al estudiar la estrella entral generalmente se asumen las abundanias determina-das por otros autores para la nebulosa. Esta es una buena primera aproximaión. Sinembargo, el análisis de las líneas de reombinaión en la nebulosa produe sistemá-tiamente abundanias mayores que el análisis de líneas olisionalmente exitadas.Esta disrepania de abundanias es un problema abierto en el ampo de las ne-bulosas planetarias. Las abundanias nebulares que son utilizadas en los modelosde atmósferas provienen generalmente de líneas olisionalmente exitadas y podríanestar subestimadas por un fator de 2 a 5 en la mayoría de los asos.Una forma de enlazar un modelo estelar on uno nebular es usar el modeloestelar omo fuente de ionizaión en el modelo nebular. Si además el modelo estelarreprodue las observaiones de la estrella, este onstituye una fuente de ionizaiónmás realista que un uerpo negro o un modelo de atmósfera elegido úniamentepor el número de fotones ionizantes que produe. El modelo nebular responde a losambios en Teff y luminosidad de la estrella ambiando el grado de ionizaión de lanebulosa, lo que permite una retroalimentaión al modelo estelar.Un modelo estelar�nebular onsume más tiempo y requiere un esfuerzo mayor queun modelo estelar o nebular por separado pero impone restriiones observaionalesadiionales, reduiendo el número de modelos posibles y la inertidumbre en losparámetros de la estrella y la nebulosa.El análisis de las nebulosas planetarias galátias NGC6826 y NGC7009 formaparte de un estudio más amplio en que se pretende estudiar a un grupo de nebulosasplanetarias y sus estrellas entrales en forma autoonsistente, obteniendo para ada39



CAPITULO 4 Modelos Uni�adosuna de ellas un modelo estelar�nebular apaz de reproduir simultáneamente lasobservaiones de la estrella y de la nebulosa. El primer objeto estudiado de estamanera fue IC418 (Morisset & Georgiev, 2009) y existen al menos otras 6 nebulosasplanetarias que reunen los requisitos para ser analizadas de esta forma.4.2. Objetos adeuados para un analisisestelar-nebularDebido a las altas temperaturas de las estrellas entrales de nebulosas planetarias,40 000≤Teff ≤ 200 000 K, una gran parte de su energía se emite en el intervalo UVdel espetro eletromágnetio. El espetro UV de una estrella entral puede estarontaminado por un poo de emisión nebular y líneas de absorión produidas por elmedio interestelar. En general es senillo identi�ar las líneas interestelares porqueson angostas, mientras que las de la estrella sufren ensanhamiento térmio.Por otra parte, en la región del óptio, el espetro observado es una mezla delespetro emitido por la nebulosa y el espetro emitido por la estrella. Separar laontribuión de ada una no es trivial. Por esta razón, un buen estudio de unaestrella entral de nebulosa planetaria requiere de las observaiones UV. El espetroóptio de la estrella, uando es posible obtenerlo, aporta informaión que puedeomplementar la obtenida del espetro UV. Pero los datos extraidos del UV sonfundamentales para este tipo de estudio.El análisis propuesto en este trabajo solo se puede apliar a nebulosa planetariasgalátias. Al tratarse de objetos eranos se puede apreiar su estrutura y obtenerespetros de diferentes regiones de la nebulosa. Las observaiones en el óptio serealizaron prinipalmente en dos regiones: entradas en la estrella y sobre algunaregión interesante de la nebulosa.NGC6826 y NGC7009 fueron seleionadas para el presente trabajo fundamen-talmente por la disponibilidad de sus espetros UV en los datos públios de lossatélites IUE1 , y FUSE2. Adiionalmente, su delinaión y magnitud en el visiblepermite observarlas on el telesopio óptio de 2.1m del Observatorio AstronómioNaional, en la sierra de San Pedro Mártir en Baja California, Méxio. Finalmente,1International Ultraviolet Explorer, Explorador Internaional en el Ultravioleta. Lanzado el 26de enero de 1978, se mantuvo en operaión ontinua por 18 años y 7 meses.2Far Ultraviolet Spetrosopi Explorer, Explorador Espetrosópio en el Ultravioleta Lejano.Lanzado el 24 de junio de 1999. Fue dado de baja el 18 de otubre de 2007.40



CAPITULO 4 Modelos Uni�adosestas nebulosas presentan subestruturas laramente distinguibles. Esta araterís-tia las hae adeuadas para un estudio omparativo de la omposiión químia endistintas regiones de ada nebulosa.4.3. Metodología de trabajoPara el análisis de ada nebulosa planetaria y su estrella entral se separó lainvestigaión en tres bloques prinipales:Modelo de la atmósfera de la estrella.Estudio semianalítio de la nebulosa planetaria.Modelo de la nebulosa planetaria.Cada uno de estos bloques onstituye un estudio detallado de la estrella o la nebu-losa. Obtener un modelo integral de ambos objetos implia enlazar adeuadamentelos resultados que se obtienen en dihos bloques.Cuando los parámetros dependen unos de otros no es posible separar el análisisde la estrella y la nebulosa. Este es el aso de la distania y los parámetros quedependen de ella: luminosidad de la estrella y tamaño o radio externo de la nebulosa(Rout). Dependiendo de la distania y luminosidad adoptadas, deben modi�arseotros parámetros del modelo estelar (i.e. Teff , log g, tasa de pérdida de masa ( 
M) yabundania de los elementos onsiderados) on el �n de reproduir las observaionesde la estrella. Análogamente, los valores adoptados para la distania y radio externoen el modelo nebular, implian modi�ar otros parámetros (fator de llenado (ff ) yabundania de los elementos onsiderados) on el �n de reproduir las observaionesen la nebulosa.El proeso de obtener un modelo estelar�nebular onsistente es omplejo y on-sume mayor antidad de tiempo que un modelo puramente estelar o puramentenebular. En este trabajo se proedió de la siguiente manera:1. Se obtuvo un modelo preliminar de la estrella, onsiderando úniamente lasobservaiones y parámetros de ésta.2. Se utilizaron las trazas evolutivas de Vassiliadis & Wood (1994) para aotarel área donde los valores de luminosidad y distania de la estrella son válidos41



CAPITULO 4 Modelos Uni�adospara el modelo estelar�nebular. Esta área está delimitada por el intervalo de
Teff de la estrella y el intervalo de edad inemátia de la nebulosa.3. Utilizando métodos semiempírios se realizo un análisis del espetro observadoen el óptio para la nebulosa. Los resultados del este análisis se utilizaron omorestriiones observaionales del modelo nebular.4. Utilizando los datos de las trazas evolutivas se obtiene la edad inemátiade la nebulosa (τkin) para la Teff y L del modelo estelar. Con la veloidadde expansión (vexp) medida en los espetros se obtiene la distania, la ualdetermina el valor de Rout utilizado en el modelo nebular.5. El modelo estelar fue utilizado omo fuente de ionizaión del modelo nebular,obteniendo un modelo estelar�nebular preliminar.6. Generalmente, el modelo preliminar no reprodue adeuadamente el estado deionizaión de la nebulosa. Por lo anterior, es neesario modi�ar los valores de
Teff y L de la estrella. Al ubiar estos nuevos valores en las trazas evolutivasse obtiene un nuevo valor de τkin. Esto requiere adoptar otro valor para ladistania y modi�a el valor de Rout de la nebulosa.7. Se exploraron varias posibilidades dentro del área de soluión en las trazas evo-lutivas. Para ada valor de distania onsiderado se esalaron los parámetrosestelares y nebulares que dependen de ella, hasta enontrar la ombinaión deparámetros (d, Teff y L de la estrella, τkin y Rout de la nebulosa) que mejorreproduen las observaiones en ambas: estrella y nebulosa.8. Se hiieron ajustes �nos de otros parámetros: log g, 
M, abundania de He, C,N, O, Si, P, S y Fe en el modelo de la estrella; fator de llenado, per�l dedensidad y abundania de He, C, N, O, Ne, S, Cl, Ar y Fe en el modelo de lanebulosa.Al modelo estelar-nebular �nal le llamamos modelo uni�ado de la nebulosa plane-taria y su estrella entral.4.3.1. Modelo preliminar de la estrella entralComo se dijo antes, las estrellas entrales de nebulosas planetarias tienen en susuper�ie temperaturas que van desde los 40 000 K hasta los 200 000 K, algunas de42



CAPITULO 4 Modelos Uni�adosellas presentan vientos, araterístia que es fáilmente distinguible por la preseniade per�les P-Cygni en el espetro de la estrella. En este estado, la atmósfera de laestrella no está en equilibrio termodinámio. Esta ondiión se expresa omúnmenteomo nLTE.Los per�les P-Cygni presentes en los espetros UV de las estrellas entrales deNGC6826 y NGC7009 indian que ambas estrellas tienen un viento que se extiendemás allá del radio estelar. La presenia de este viento reqiere de modelos de atmósferaalulados suponiendo simetría esféria.Cuando un espetro estelar presenta muhas líneas de absorión traslapadas elnivel del ontinuo paree menor de lo que es en realidad, ambiando la distribuión deenergía espetral (SED). A este efeto se le onoe omo line blanketing. El aumentoen la opaidad debido al traslape de las líneas no resueltas reperute dretamenteen al determinaión de la Teff de la estrella.Las estrellas entrales de nebulosas planetarias emiten muha de su energía enel intervalo del UV. Las líneas de absorión presentes en los espetros de este tipode estrellas orresponden a iones on altos poteniales de ionizaión, por ejemplo:
C IV, N V y O V. Estos iones involuran un gran número de niveles y subniveles deenergía.Poos ódigos de atmósferas estelares manejan el intervalo de temperaturas re-querido para modelar una estrella entral de nebulosa planetaria. El ódigo CMF-GEN (Hiller y Miller, 1998) presenta las siguientes araterístias:Resuelve las euaiones de tranferenia radiativa y equilibrio estadístio enondiiones nLTE.Inorpora simetría esféria, muy importante en el aso de estrellas on vientos.Inluye los efetos del line blanketing.Inorpora un gran número de niveles y superniveles de energía en sus datosatómios.Se eligió utilizar CMFGEN por onsiderarlo adeuado para reproduir la mayoríade los proesos físios que ourren en una CSPN, produiendo espetros sintétiosmás realistas.El proeso para enontrar un modelo de atmósfera que reproduza las observa-iones de una estrella requiere alular varios modelos. En ada modelo se ambia43



CAPITULO 4 Modelos Uni�adossolamente el valor de uno de los parámetros de la estrella, manteniendo �jo el restode ellos. El proeso de enontrar un modelo apaz de reproduir las araterístiasmás notables del espetro observado requirió orrer alrededor de 100 modelos paraada objeto. La metodología que se siguió onsistió en ajustar primero Teff , log g yluminosidad. Simultáneamente se determinó la veloidad terminal del viento. Estaveloidad se obtuvo mediante dos proedimientos independientes: midiendo direta-mente la veloidad en los per�les P-Cygni presentes en el espetro de la estrella yejeutando el programa bugs (Georgiev & Hernandez, 2005). Este programa utili-za un algoritmo genétio para determinar los parámetros del viento. Finalmente sedeterminó la omposiión químia de la estrella (i.e. H, He, C, N, O, P, S, Si y Fe).El método desrito en el párrafo anterior es su�iente para enontrar un modelode atmósfera apaz de reproduir el espetro observado de una estrella entral. Sinos ouparamos úniamente de estudiar la estrella diho análisis produiría un mo-delo �nal de la estrella. Pero en este trabajo busamos un modelo estelar-nebularuni�ado. En onseuenia, un modelo que reprodue aeptablemente el espetroobservado de la estrella no es un modelo �nal, sino úniamente un modelo preli-minar. Este modelo preliminar se onvierte en la fuente de ionizaión del modelonebular. Como se dijo antes, el modelo �nal se obtiene despues de varias iteraio-nes, ambiando parámetros tanto en el modelo de estrella omo en el de la nebulosahasta enontrar el modelo estelar-nebular que reproduza mejor las observaionesen ambos objetos: estrella y nebulosa.4.3.2. Delimitaión del área permitida en el diagrama H-Rutilizando las trazas evolutivasPara romper la degeneraión en los parámetros de la estrella y la nebulosa elparámetro rítio es la distania. En el aso de las nebulosas planetarias galátias,el valor de la distania tiene una inertidumbre grande. Distintos estudios obtienenvalores distintos para la distania, dependiendo del método utilizado (ver seiones5.5 y 6.2). Con el �n de reduir la inertidumbre en la distania, en este trabajo seutilizaron las trazas evolutivas de Vassiliadis & Wood (1994) para aotar una áreaen la ual la ombinaión de parámetros d, Teff y L satisfae simultáneamente lasrestriiones observaionales impuestas por la estrella y la nebulosa.La grá�a de la izquierda en la Figura 4.1 muestra las trazas evolutivas de Vassi-liadis & Wood (1994) en el diagrama H�R. Cada punto sobre las trazas orresponde44



CAPITULO 4 Modelos Uni�ados

Figura 4.1: Izquierda: Trazas evolutivas de Vassiliadis & Wood (1994). El valorde la masa de la estrella progenitora se muestra del lado izquierdo, sobre la trazaorrespondiente. Dereha: Diagrama H�R mostrando los intervalos de Teff y τkin deuna nebulosa planetaria. Cualquier modelo estelar�nebular válido para el objeto seenontrará dentro de esta área.a un valor de temperatura efetiva, luminosidad y tiempo de evoluión. Este tiempoempieza a orrer a partir de que la estrella termina su evoluión sobre la RamaAsintótia de las Gigantes (AGB) e iniia la etapa de estrella entral de nebulosaplanetaria sobre la región horizontal de las trazas evolutivas.Para determinar los prinipales parámetros de la estrella y la nebulosa (i.e. tem-peratura efetiva y luminosidad de la estrella, edad inemátia y radio externo dela nebulosa) se identi�ó una región en las trazas evolutivas en donde es posibleenontrar un modelo estelar-nebular válido para el objeto estudiado. Diha regiónestá delimitada por el intervalo de temperatura de la estrella entral y el intervalo deedad inemátia de la nebulosa omo se muestra en el lado dereho de la Figura 4.1.El intervalo en la Teff de la estrella se puede estableer analizando las líneas pre-sentes en el espetro óptio y UV de la estrella. Es posible �jar la temperaturaefetiva utilizando oientes de líneas del mismo elemento en dos estados subseuen-tes de ionizaión, siempre y uando este tipo de líneas se enuentren en el espetroobservado.La edad inemátia de la nebulosa puede alularse onoiendo la distania y la45
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Figura 4.2: Ubiaión del área permitida para el objeto en el diagrama H�R.Se gra�aron también las trazas evolutivas de Vassiliadis & Wood (1994). Cadapunto dentro del área señalada orresponde a un onjunto de valores de Teff , L, τkin,distania y masa del progenitor.veloidad de expansión del gas nebular mediante la euaión
τkin =

d

vexp

, (4.1)donde τkin es la edad inemátia de la nebulosa, d es la distania asumida y vexp esla veloidad de expansión del gas nebular. Esta veloidad se puede obtener de lostrabajos publiados en la literatura o midiendo diretamente la separaión entre lasomponentes roja y azul de las líneas espetrales. Con los datos reportados en laliteratura se puede estableer el intervalo de distania a la nebulosa.La edad inemátia es diretamente proporional a la distania que puede aso-iarse a ada nebulosa. El límite inferior de la edad inemátia se obtuvo sustituyendoen la euaión 4.1 la veloidad de expansión asumida en ombinaión on la distan-ia mínima. El límite superior fue alulado on la misma veloidad de expansiónen ombinaión on el máximo valor de la distania.Suponemos que τkin es el tiempo transurrido desde que la estrella iniió la fase46



CAPITULO 4 Modelos Uni�adosde CSPN. Interpolando los datos de las trazas evolutivas es posible gra�ar líneasorrespondientes a una misma edad evolutiva. Las isoronas orrespondientes a loslímites superior e inferior de τkin para un objeto se gra�an en el diagrama H�R (verFigura 4.1), limitando la región permitida para el objeto.Cualquier modelo estelar-nebular válido para el objeto estudiado se enontrarádentro de la región permitida. Los modelos estelares ubiados fuera de esta regiónno umplirán on algunas de las restriiones observaionales impuestas por la ne-bulosa. Análogamente, los modelos nebulares que se enuentren fuera de la regiónde soluión no umplirán on alguna de las restriiones observaionales impuestaspor la estrella.En la Figura 4.2 se gra�ó el área permitida sobre las trazas evolutivas. Cadapunto dentro del área marada orresponde a un onjunto de valores de Teff , L, τkiny masa del progenitor. Una vez que se onoen τkin y vexp, es posible alular ladistania al objeto.4.3.3. Estudio semianalítio de la nebulosa planetaria.NGC6826 y NGC7009 son nebulosas planetarias muy estudiadas, por lo tantoexisten en la literatura una gran antidad de datos observaionales publiados. Aun-que en prinipio es posible realizar un modelo de fotoionizaión y omparar on estetipo de datos, existen ventajas en realizar nuestras propias observaiones:Los espetros estelar y nebular en el óptio se tomaron on el mismo instru-mento, lo que hae on�able un estudio omparativo de la omposiión químiaen la nebulosa y la estrellaSe pueden observar distintas regiones en la nebulosa de auerdo a nuestrospropios riterios y omparar su omposiión químia.El estudio semianalítio inluyó lasi�ar los espetros observados, medir las líneasnebulares, determinar un oe�iente de enrojeimiento c(Hβ), alular las densi-dades eletrónias (Ne) de [S II℄, [O II℄, [Cl III℄ y [Ar IV℄, alular la temperaturaeletrónia (Te) de [N II℄ y [O III℄ y �nalmente alular abundanias iónias y totalesonsiderando dos hipótesis: temperatura homogénea (t2=0) y �utuaiones de tem-peratura (t2 6=0). Los datos obtenidos permitieron imponer restriiones al modelode fotoionizaión. 47



CAPITULO 4 Modelos Uni�ados4.3.4. Modelo nebularSe alularon modelos de fotoionizaión busando reproduir las intensidadesde las líneas, densidades y temperaturas eletrónias determinadas en el estudiosemianalítio (Seión 4.3.3).Para obtener modelos nebulares se utilizó la versión 08.00 de CLOUDY (Ferlandet al., 1998). Se hiieron desripiónes pseudo-3D interpolando los resultados de unmodelo 1D, utilizando CLOUDY-3D y la libreria de rutinas de IDL3 desrita porMorisset (2006).Un modelo pseudo 3-D permite onsiderar los efetos de rendija en las observa-iones y aporta más informaión aera de la estrutura de la nebulosa. Con este tipode modelo es posible someter a prueba la estrutura de densidad del gas nebular.Esto es importante uando se analizan distintas regiones de la nebulosa, omo en elaso de NGC6826 y NGC7009.La desripión pseudo 3-D también permitió una mejor determinaión del fatorde orreión de ionizaión (ICF) para aquellos elementos que lo requirieron. Cuandose observa una nebulosa la imagen que tenemos es bidimensional pero el objeto enrealidad es tridimensional. En una línea de visión se tiene el efeto ombinado devarios asarones de gas on distinto grado de ionizaión. Esto puede tener un efetoimportante en los ICFs y por lo tanto, en la determinaión de abundanias totales.Una desripión más realista de este tipo de objetos onsistiría en un modelo 3D,onsiderando las distintas subestruturas presentes, por ejemplo, los FLIERS4. Estetipo de modelo es muy omplejo, requiere mayor tiempo y está más allá del alanede este trabajo.4.3.5. Modelo estelar�nebular preliminarUbiando al modelo estelar preliminar en el diagrama de la Figura 4.2 podemosonoer su edad inemátia que en onjunto on la vexp asumida produen un valorpara la distania. Conoiendo el tamaño angular de la nebulosa a partir de lasobservaiones y on la distania asumida se obtiene el tamaño de la nebulosa enentímetros, este valor se utiliza en el modelo nebular para de�nir Rout.3Lenguaje Interativo de Datos. Desarrollado por la empresa ITT.4FLIERs, Fast Low-Ionization Emission Regions, regiones de baja ionizaion que se desplazan aveloidades mayores que el resto de la nebulosa, se han enontrado en aproximadamente la mitadde las nebulosas planetarias galátias onoidas.48



CAPITULO 4 Modelos Uni�adosUn modelo de fotoionizaión tiene muhos parámetros de entrada, uno de losmás importantes es la fuente de ionizaión. Los riterios para elegir omo fuenteionizante un modelo de atmósfera fueron:Debe reproduir las observaiones de la estrella (i.e. líneas de absorión, líneasde emision y per�les P-Cygni en el óptio y UV).Debe proporionar los fotones ionizantes neesarios para reproduir el estadode ionizaión de la nebulosa.El modelo estelar preliminar se utilizó omo fuente de ionizaión del modelo ne-bular, produiendo un modelo estelar�nebular preliminar. Generalmente este modelono reprodue adeuadamente el estado de ionizaión de la nebulosa.4.3.6. Modelo uni�adoEn la Figura 4.2 se puede observar que un ambio en el valor de Teff o L de laestrella implia ambiar el valor de τkin, por lo tanto, ambia la distania, el Rout yel volumen de la nebulosa y, �nalmente el estado de ionizaión del gas nebular.Otra forma de modi�ar el grado de ionizaión en el modelo nebular es utilizarun fator de llenado (ff ) menor a la unidad. Una forma de evitar que el ff sea unparámetro arbitrario es imponiendo una restriión observaional. En este aso seutilizó el �ujo absoluto de Hβ. La ombinaión de parámetros de entrada del modelodebe ser tal que se reproduza esta antidad dentro de los errores observaionales.Con el �n de reproduir el estado de ionizaión de la nebulosa se exploraronvarias posibilidades dentro del área permitida en el diagrama H�R, hasta enontrar laombinaión de valores de Teff , L, τkin, d, y ff que mejor reproduen las observaionesde la estrella y la nebulosa simultáneamente. A nuestro mejor modelo estelar�nebularle llamamos modelo uni�ado de la nebulosa planetaria y su estrella entral.4.4. Análisis de NGC6826El apítulo 5 presenta el análisis de la nebulosa planetaria galátia NGC6826.Las prinipales aportaiones de este trabajo al ampo de estudio de las nebulosasplanetarias y sus estrellas entrales son:El desarrollo de un algoritmo on�able para obtener el modelo estelar-nebular.El método desrito en la seión 4.3.2 permite reduir la inertidumbre en la49



CAPITULO 4 Modelos Uni�adosdistania y los parámetros que dependen de ella: luminosidad de la estrella ytamaño de la nebulosa.Se determinaron por primera vez las abundanias de He, C, N, O, S, Si y Feen la estrella entral de NGC6826.Se determinaron 15 parámetros de la estrella y la nebulosa (Tabla 5.11), másparámetros que en ualquier estudio estelar o nebular previo.A partir del modelo pseudo�3D de la nebulosa se alularon los fatores deorreión de ionizaión por los iones que no están presentes en los espetrosobservados, para aquellos elementos que lo requieren: N, Ne, S, Cl y Ar. Es-tos ICFs toman en uenta la ubiaión espaial de las regiones estudiadas, losefetos de rendija y el grado de ionizaion en diha region, por lo tanto, ons-tituyen un avane on respeto a los ICFs determinados a partir de modelos1D.Se obtuvieron abundanias nebulares por medio del estudio semianalítio dela nebulosa; bajo la suposiión de �utuaiones de temperatura tipo t2 dePeimbert (Peimbert, 1967; Peimbert y Costero, 1969) y en ausenia de ellas.Diho análisis se desarrolló para uatro regiones de la nebulosa. Se enontróque la omposiión químia de las uatro regiones es la misma, dentro delos errores, uando se suponen �utuaiones de temperatura (t2 6=0.00); perotambién uando se supone temperatura homogénea (t2=0.00).Se hizo un estudio omparativo de las abundanias obtenidas por distintosmétodos: abundanias nebulares de las uatro regiones por métodos semiana-lítios on t2=0.00 y t2 6=0.00, abundanias nebulares a partir del modelo defotoionizaión y abundanias estelares a partir del modelo de atmósfera. Seenontró que las abundanias del modelo estelar oiniden mejor on las ob-tenidas para la nebulosa on t2 6=0.00. El modelo nebular y el análisis on
t2 =0.00 produen valores similares para las abundanias obtenidas a partirde CELs. 50



CAPITULO 4 Modelos Uni�ados4.5. Análisis de NGC7009Análogamente a lo que se hizo en NGC6826, el análisis de NGC7009 se separóen tres partes: modelo de la estrella entral, estudio semianalítio de la nebulosaplanetaria y modelo de fotoionizaión. El modelo estelar�nebular uni�ado se al-uló utilizando la metodología desrita en la Seión 4.3. La determinaión de ladistania y los parámetros degenerados on ella se realizó on el método desrito enla Seión 4.3.2.El prinipal problema en el estudio de NGC7009 fue la pequeña antidad delíneas espetrales útiles para el análisis de la estrella. Los espetros UV exhibenontaminaión nebular de algunas líneas neesarias para alular la Teff de la estrellaentral. Debido a su alta Teff=85 000K el espetro óptio de la estrella entral exhibepoas líneas espetrales. A ausa de lo anterior y de la ontaminaión nebular de laslíneas en los espetros UV se di�ulta alular las abundanias de la estrella.Las prinipales aportaiones de este trabajo al ampo de estudio de las nebulosasplanetarias y sus estrellas entrales son:Se fortaleió la on�ablidad del algoritmo para desarrollar el modelo estelar�nebular.Se determinaron las abundanias de He, C, N, O, S y Fe en la estrella.Se determinaron 14 parámetros de la nebulosa planetaria y su estrella entral.Más parámetros que en ualquier otro modelo estelar o nebular previo.Se alularon ICFs de N, O, Ne, S, Cl y Ar a partir del modelo pseudo�3D dela nebulosa. Estos ICFs toman en uenta la ubiaión espaial de las regionesestudiadas, los efetos de rendija y el grado de ionizaion en diha region, porlo tanto, onstituyen un avane on respeto a los ICFs determinados a partirde modelos 1D.Se obtuvieron abundanias nebulares por medio del estudio semianalítio dela nebulosa; bajo la suposiión de �utuaiones de temperatura (t2 6=0.00) yen ausenia de ellas (t2 =0.00). La lasi�aión de los espetros observadosen dos regiones: Alta y Media de auerdo al grado de ionizaión determinadopor el oiente [OIII ℄/[OII ℄ permitió omparar la omposiión químia en lasdos regiones. Considerando las barras de error, se enontró que la omposiión51



CAPITULO 4 Modelos Uni�adosquímia es la misma en ambas regiones asumiendo t2 6=0.00 pero también on
t2 =0.00.Se hizo un estudio omparativo de las abundanias obtenidas: estelares, nebu-lares en las dos regiones por métodos semianalítios on t2 =0.00 y t2 6=0.00 ynebulares a partir del modelo de fotoionizaión; enontrando resultados simi-lares a los obtenidos en NGC6826.
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Capítulo 5
The planetary nebula NGC6826 andits entral star

Submitted to RevMexAA, C.R. Fierro, L.Georguiev, A.Peimbert, and C.Morisset
5.1. ResumenEn este trabajo desarrollamos un modelo estelar y nebular autoonsistente deNGC6826, el ual reprodue las observaiones disponibles desde el UV hasta elóptio, demostrando que el enfoque ombinado en el proeso de modelado imponemayores restriiones y, en prinipio, produe resultados más on�ables. El espetroUV y visible (920-2000Å y 3650-6800Å) de la estrella entral es modelado on elódigo de atmósferas CMFGEN, el espetro obtenido es usado omo entrada parael ódigo de fotoionizaión CLOUDY, el ual es usado para reproduir el espetroóptio de la nebulosa. Los parámetros obtenidos por medio de modelos oiniden onel estudio semianalitio de la nebulosa. El modelo estelar-nebular obtenido reproduelas observaiones tanto en la estrella omo en la nebulosa. Una vez obtenido elmodelo, se hizo un estudio omparativo de la omposiión químia de la nebulosay su estrella entral. El estudio de uatro regiones en la nebulosa india que estatiene omposiion químia homogenea. El modelo de la estrella permite alular laabundania de He, C, N, O, Si, P, S y Fe de la estrella entral. Las abundaniasde He, N y O obtenidas para la estrella oiniden on las de la nebulosa uando sesuponen �utuaiones de temperatura (t2 6=0.00).53



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star5.2. AbstratIn this work we develop a self-onsistent stellar and nebular model of NGC6826that reprodues the available observations ranging from optial to UV, showing thatthe ombined approah to the modeling proess leads to ful�ll more onstraints and,in priniple, more trustworthy results. The UV and optial spetra (920-2000 Åand 3650-6800Å) of the entral star are modeled with the atmosphere ode CMF-GEN, this syntheti spetrum is then used as input for the photoionization odeCLOUDY, employed to reprodue the optial nebular spetra. The parameters ob-tained through these models agree with the semi-analytial study of the nebula.The stellar-nebular model obtained reprodues the observations for the star andthe nebula. After obtaining the model, we developed a omparative study of thehemial omposition of the nebula and the entral star. The study of four regionsin the nebula indiates that it has homogeneous hemial omposition. The stellarmodel allows to alulate the He, C, N, O, Si, P, S, and Fe abundanes. The He, N,and O abundanes determined for the star agree with those of the nebula assumingtemperature �utuations (t2 6=0.00).5.3. IntrodutionPlanetary nebulae (PNe) are the �nal stage of low and intermediate mass stars(0.8 to 8.0 M⊙). They are shells of gas surrounding the nuleus of the progenitor star.The stellar remnant is quite hot and emits photons able to ionize the surrounding gas.Many detailed models of either PNe or entral stars of planetary nebulae (CSPN)have been developed separately, however, there are few works ombining the studyof the nebula with its entral star. In this work we present a self-onsistent modelof the planetary nebula and the entral star of NGC6826 using methodology asdesribed in Morisset & Georgiev (2009) for IC 418.The CS of NGC6826 was lassi�ed as O3f (Heap, 1977). The Teff of the star hasbeen alulated by di�erent methods deriving a wide range of values. Perinotto et al.(1989), Méndez et al. (1992), Altner et al. (1993), Pauldrah et al. (2004), Kudritzkiet al. (2006), and Surendiranath & Pottash (2008) obtained values between 35 000and 55 000 K.The derived luminosity varies from 1 640 L⊙ (Surendiranath & Pottash, 2008)to 15 584 L⊙ (Pauldrah et al., 2004). Other studies report luminosities in this range,54



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral starTabla 5.1: Optial ObservationsDate O�set ExposuresSeptember 2 CS 20×400 s5′′ W 14×240 sNovember 5 CS 9×400 s3′′ W 15×240 s3′′ E 3×240 sNovember 6 CS 11×400 s3′′ E 5×240 s6′′ E 10×240 s
eg. Perinotto et al. 1989: 7 585 L⊙, Méndez et al. 1992: 10 471 L⊙.The di�erent values of Teff and luminosity are onsequene of the degenerationdistane�luminosity. A hange in the distane implies a hange in the luminosityof the star. The hanges in luminosity hanges the line pro�les in the synthetispetra. Thus hanges the value of Teff obtained from the model. On the other hand,any hange in the distane diretly a�ets the size (Rin, Rout) assumed for the nebula,as well as the volume of emitting gas.In this work we use evolutionary traks to impose limits on the luminosity. Withthis method we redued unertainty in the distane.In � 5.4 we desribe the observations and data redutions made in visual and UV.Setion � 5.5 explains the method followed to obtain the distane for the preliminarymodels. In � 5.6 we present the atmosphere model obtained for the entral star andthe parameters derived from it. In � 5.7 we give a detailed empirial analysis of thenebular spetra. In � 5.8 we explain the details of the photoionization model obtainedfor NGC6826. In � 5.9 we disuss the results, and �nally in � 5.10 we present ouronlusions. 55



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star5.4. Observations5.4.1. Optial ObservationsThe optial spetra of NGC6826 were obtained in 2007 during three nights Sep-tember 2, November 5 and 6, with the Ehelle spetrograph REOSC attahed tothe 2.1m telesope of the Observatorio Astronomio Naional (OAN) at San PedroMartir, Baja California, Mexio. All spetra were taken with the 1024× 1024 SITeCCD, with spetral resolution R∼20 000. In order to obtain good spetra of the starand several regions of the nebula, We used the Deker 8 overing an area of 13× 3′′.The slit was oriented in the diretion N�S and entered on the entral star andthen shifted a few ar se east and west overing the entral region of the nebula.The Figure 5.1 shows overplotted the eight slits on an Hα Hubble Spae Telesope(HST)1 image. We estimate an unertainty of 1′′ in the boundaries of the regionsshow in the Figure 5.1. This error was estimated taking into aount the quality inthe guiding of the telesope.The data were redued using standard IRAF2 routines for Ehelle CCD spe-trosopy, following the standard proedure of bias subtration, aperture extration,wavelength and �ux alibration. For �ux alibration the standard stars HR7950,HR1544, and HR7596 were observed on September 2, November 5, and November6, respetively with a slit of 13× 8′′. A summary of the observations is presented inTable 5.1.5.4.2. UV observationsMost of the wind diagnostis lineas are emitted in the ultraviolet. Thus the avai-lability of the UV spetrum of the entral star is ritial to the atmosphere modeling.In order to obtain a good model of stellar atmosphere and wind we supplementedthe optial spetra with publi data obtained with the Far Ultraviolet SpetrosopiExplorer (FUSE) and the International Ultraviolet Explorer (IUE).1Based on observations made with the NASA/ESA Hubble Spae Telesope, and obtainedfrom the Hubble Legay Arhive, whih is a ollaboration between the Spae Telesope SieneInstitute (STSI/NASA), the Spae Telesope European Coordinating Faility (ST-ECF/ESA) andthe Canadian Astronomy Data Center (CADC/NRC/CSA).2IRAF is distributed by the National Optial Astronomy Observatory, whih is operated by theAssoiation of Universities for Researh in Astronomy, In., under ooperative agreement with theNational Siene Foundation. 56



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star

Figura 5.1: Left: slit positions showing the observations of NGC6826 on the HSTimage of Hα. Solid lines orrespond to the September 2 observations, dash dot dotline to November 5 and dashed line to November 6. The marked sale is in ar ses.Right: lassi�ation of regions in PN by ionization degree.The FUSE spetrum was onstruted from eight fragments: 1asi, 2asi, 1alif,2alif, 1bsi, 2bsi, 1blif, and 2blif of the F1600202 set of data from the program F160(PI J.W. Kruk). All parts of the spetrum were shifted in wavelength and saledto math the segment 1alif, whih has the best �ux alibration. In addition an IUEspetrum was obtained averaging the spetra swp20869, swp27805, swp51871, andswp55981, weighing them by the integration time. Average radial veloity obtainedfrom 20 lines in the optial spetrum was 10 km s-1. FUSE and IUE spetra werewavelength-shifted to orret this radial veloity.5.5. DistaneAs with many other Galati PNe the distane to NGC6826 is poorly known.Distane determinations to NGC6826 in the literature inlude: a report of 0.76 kpby Phillips & Pottash (1984), a determination of 1.4 kp whih is onsistent witha photoionization model presented by Surendiranath & Pottash (2009), 1.9 kp byMéndez et al. (1992), 2.60 kp by Kudritzki et al. (2006), 2.99 kp by Perinotto etal. (1989), and 3.18 kp by Pauldrah et al. (2004). To have some leverage on thedistane determination we used 0.76 kp and 3.20 kp as hard limits to the distane,57



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star

Figura 5.2: Solution region for NGC6826.0.76≤ d ≤3.20 kp.An analysis of the HST image of NGC6826 in Hα, [O III℄ λ5007 and [N II℄ λ6583(Balik et al., 1998) shows that the entral region of the nebula emits in [O III℄. Thisline looks like a single line in our observed spetra. It is not possible to di�erentiateits red and blue omponents. Therefore it is not possible to know the expansionveloity. We an only set an upper limit. The expansion veloity measured from[O III℄ λ5007 was vexp ≤20 km s−1. This analysis took into aount only the entralregion of the nebula. The halo was exluded as it was ejeted in the AGB phase(Weinberger & Aryal, 2004).With the expansion veloity and the distane range we obtain the kinemati agerange 3 600≤ τkin ≤15 000 yrs.From the preliminary model of the star we obtained 41 000≤Teff≤51 000K. Theriterion to �x the temperature was the ratio C IV λ1169/C III λ1176 in the stellarspetrum.We loate the kinemati age and temperature ranges in the evolutionary traks of58



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral starVassiliadis & Wood (1994). We de�ned a region in the evolutionary traks overingthe Teff and τkin range (Figure 5.2). The stellar�nebular valids for NGC6826 shouldhave a ombination of Teff , L, and τkin whih plaes its within this region. Hereafter,this region will be refered as permitted region. With the expansion veloity weobtained the assoiated distane to the dynamial age.In the photoionization model the size of the nebula is saled at the distaneobtained. The ionization soure is the stellar model. The stellar-nebular model shouldreprodue the degree of ionization of the nebula if the ombination of parameters:
Teff , L, and d is the orret one.We studied the permitted region. Several models of the star were obtained, se-leting those that best reprodue the observed spetra. These models were used asinput for photoionization models trying to reprodue the state of ionization of thenebula. Our best stellar-nebular model was obtained with Teff=46 000 K, L=5250,d=1.2 kp, and τkin=5700 yrs.5.6. Stellar ModelIn order to derive the parameters of the CS we ran several models using thestellar atmospheres ode CMFGEN (Hillier & Miller, 1998). This ode allows a non-LTE treatment of the radiative transfer, statistial equilibrium equations in spherialgeometry, and inludes line blanketing e�ets.In addition to the e�etive temperature and the gravity the model requires pa-rameters desribing the wind, suh as: wind veloity and mass loss rate, and thehemial omposition of the gas (H, He, C, N, O, Si, P, S, and Fe). The task of �t-ting all of the parameters is di�ult. We proeeded by �xing some of the parameterswhile �tting the others then hanging the �xed parameters while �tting new ones,and so on iterating, until the solution to all parameters was stable.For the model ions, CMFGEN utilizes the onept of �super levels�, by whihlevels of similar energies are grouped together and treated as a single level in therate equations (Hillier & Miller, 1998). Ions and the number of levels and superlevels inluded in the model alulations are listed in Table 5.2. The atomi datareferenes are given in Herald & Bianhi (2004).As mentioned in setion 5.5, several models were run within the range of tem-perature 40 000≤Teff≤60 000 K, assuming 2 600≤dynamial age≤30 350 yrs. Usingthe evolutionary traks of Vassiliadis & Wood (1994), the possible solutions point59



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral starTabla 5.2: Super levels and levels for model ionsElement I II III IV V VI VII VIIIH 20/30 1/1 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·He 27/39 13/30 1/1 · · · · · · · · · · · · · · ·C · · · · · · 10/10 14/14 1/1 · · · · · · · · ·N · · · · · · 26/26 34/60 45/67 1/1 · · · · · ·O · · · · · · 25/45 53/72 75/152 13/13 1/1 · · ·Si · · · · · · 13/28 22/33 1/1 · · · · · · · · ·P · · · · · · · · · 36/178 16/62 1/1 · · · · · ·S · · · · · · 13/28 51/142 31/98 28/58 1/1 · · ·Fe · · · · · · · · · 21/280 19/282 10/80 14/153 1/1to a progenitor with initial mass between 1.0 and 1.5 M⊙.The riteria to �x the temperature were the ratio C IV λ1169/C III λ1176 inthe stellar spetrum. The models with Teff≤42 000 K do not reprodue the linesof high ionization speies (i.e. He II, N IV, and O IV). Models with Teff≥50 000 Koverestimate suh lines and produe a higher degree of ionization throughout thenebula. The best �t was obtained with Teff=46±5 000 K. The errors were estimatedfrom stellar models.The luminosity an take values in the range 2600≤ L ≤5600 L⊙, in the permittedregion of the H�R diagram. The best �t to the stellar lines and ionization degreein the nebula was obtained with L=5 250±500 L⊙. The errors were estimated fromestellar and nebular models.Balmer lines are a�eted by hanges in gravity, Teff , and L. Several models anreprodue the wings of the observed Balmer lines with di�erent ombinations of thoseparameters. Models with lower temperatures imply lower values of log g. Models withlower luminosities implies lower values of log g too. The gravity value was establishedby �tting the wings of the Balmer lines simultaneously with indiators of Teff and
L, suh as the He II λ1640 line and the ionization degree in the nebular gas.Figure 5.3 shows the �t of our best model to six Balmer lines: Hβ, Hγ, Hδ, Hǫ,H8, and H9, present in the observed spetra. Hα was exluded from this analysisbeause it ould be ontaminated with nebular emission. The highest Balmer lines(H10, H11, et.) were exluded beause the S/N in the visual spetra is poor in thebluest orders of the ehelle. 60



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star

Figura 5.3: Comparison between observed wings of Balmer lines and the �nalmodel, log g=3.80 (solid line). The dashed line represents a model with log g=3.95.There is no model with log g ≤3.80. The models under this ondition are lose tothe Eddington limit. (see the text).
61



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star

Figura 5.4: P-Cygni pro�les of He II λ1640, C IV λ1548/51, and
P V λλ1118 and 1128. The ontinuous line is our best model with v∞=1050 km s−1,
Ṁ=1.7×10−8 M⊙ yr−1 and lumping fator equal to 0.06. The dashed line is a modelwith v∞=900 km s−1, and dot dash line is a model with v∞=1200 km s−1.The model reprodues the wings of the Balmer lines with log g=3.8, but it isnot perfet. The models with lower values of log g are lose to the Eddington limit.Figure 5.3 shows a seond model with log g=3.95, for omparison. The error ingravity was estimated from these models. The adopted value was log g=3.8±0.15.5.6.1. Stellar WindWe used the geneti algorithm bugs (Georgiev & Hernandez, 2005) to set theparameters of the stellar wind. We used a β-type veloity law (Hillier et al. 2003):
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Vphot + (V∞ − Vphot)(1 − Rstar

r
)β

1 +
Vphot

Vcore
exp(Rstar−r

heff
)

, (5.1)62



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral starwhere h is the sale height, V∞ is the wind terminal veloity, Rstar is the stellarradius, β is the usual exponent in the β veloity law, Vphot is the veloity in thephotosphere that was �xed at 10 kms−1, while Vcore is a term that determines howdeep the model extends and was �xed at 0.01 kms−1.The terminal veloity of the wind, v∞, was determined from the P-Cygni pro�lesof He II λ1640, C IV λ1548/51, P V λ1118, and P V λ1128. It is expeted that He/Hand P/H remain onstant during the evolution of the CS from the main sequene.We assumed He/H and P/H to be lose to the solar value. The C IV λ1548/51doublet is not sensitive to hanges in arbon abundane. The P-Cygni pro�les of
He II λ1640 and C IV λ1548/51 were reprodued with v∞=900 kms−1 and β=2.08,while the P-Cygni pro�les of P V λ1118 and λ1128 were reprodued with v∞=1200and 1 100 km s−1, respetively, with β lose to 2.08 in both lines. The adopted valuefor the stellar model was v∞=1050±150 km s−1 and β=2.08 (see Figure 5.4).The P-Cygni pro�les of the He II λ1640 and P V λ111 are sensitive to thelumping in the stellar wind. The lumping strongly a�ets the determination of themass loss rate. The best �t was obtained with 
M=1,7 × 10−8 and lumping fatorequal to 0.06. The model with these values reprodues the blue wing of these lines(see Figure 5.4).5.6.2. Mass and RadiusVassiliadis & Wood (1994) de�ne the ore mass versus luminosity relation forPNe on the horizontal zone of the evolutionary traks as:
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. (5.2)where, L is the luminosity and MC is the mass of the star. From the stellar model
L=5250 L⊙. Using this value in equation 5.2 we obtain M=0.59 M⊙. This value wasadopted in the stellar model. The model produes a stellar radius of R=1.138 R⊙.5.6.3. Rotation veloityNormally, it is not possible to know the rotational veloity of a star as the anglebetween the axis of rotation and the line of sight is unknow. The quantity that anbe determined is the projeted rotational veloity v sin i, where v is the equatorialveloity of rotation and i is the angle between the axis of rotation and the line ofsight. 63



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star

Figura 5.5: Observations and adopted model of He II λ4686, and He II λ5412lines. The �t determines the helium abundane.The e�et of rotation is to broaden equally all the spetral lines. There areseveral methods to determine v sin i. In this work the syntheti spetrum alulatedby the CMFGEN ode was rotationally broadened using the program ROTIN3. Thisprogram is part of TLUSTY ode (Hubeny & Lanz 1995). The best �t for the entirespetrum from the UV to the optial was obtained with v sin i=70±20 km/s−1.5.6.4. Chemial CompositionOne the parameters of the star are determined, the hemial omposition anbe known by omparing the predited and the observed line �uxes. One has to keepin mind that a model inludes the most relevant physis and hemistry, but not allof them. The model reprodues most of the observed lines orretly, as it is usual,but not every line an be reprodued.At 45 000 K the helium is fully ionized. The He II λ1640 P-Cygni pro�le was usedto determine the mass loss rate and the lumping in the wind under the assumptionof solar abundane (see 5.6 ). Subsequently, we ran several models with di�erentamounts of helium. We obtained the best �t to the He II λ1640, λ4026, λ4200,
λ4686 and λ5412 lines with a helium abundane of 12+log N(He)/N(H)=11.06,only slightly higher than solar helium abundane (see �gure 5.5).Carbon abundane was determined using C III λλ 977, 1176, C IV λλ1169,5801 and 5812. The best �t produes a value of 12 + log N(C)/N(H)=8.90 dex64



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star

Figura 5.6: Observations and adopted model of the arbon lines. The C III λ977line is underestimated by the model. The ratio C IV λ1169/C III λ1176 was usedas temperature indiator. The model underestimates the C IV λ5801 and
C IV + N IV λ5812 lines.(see �gure 5.6). The model underestimates the C III λ977 line. This line ould bereprodued only with lower Teff models. But the spetra obtained from models olderthan 44 000 K were unable to produe photoionization models with an ionizationdegree as high as the observed one: the intensities of [N II℄, [O II℄, and [S II℄ linesof the nebular model are higher than the observed ones; meanwhile, intensities of[O III℄, [Ne III℄, [Cl III℄ are lower than the observed ones.Nitrogen is mainly in the form of N III, N IV and N V. We estimated its ompo-sition using the N III λλ990 and 991, N IV λλ955, 1079, 1719 and 4057 lines. These65



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star

Figura 5.7: Observations and adopted model of the nitrogen lines, the dashedline is a model with Teff=85 000 K. The adopted model is a good reprodution ofthe observed lines of N III λλ990 and 991; N IV λλ955, 1079, 1719, and 4057. The
N V λλ1239/43 is better reprodued by the model with Teff=85 000 K; this lineould be a�eted by X-ray ionization (see text). Lines of He, C, O, S and Fe are alsomarked.lines are reprodued with 12 + log N(N)/N(H)=8.18 dex (Figure 5.7). The modelunderestimates the N V λ1249, 1243 doublet, possibly a�eted by X-ray ionization(see explanation for oxygen below).Oxygen is found as O III and O IV. We determined its abundane using the O III
λλ1150, 1151, and 3962, O IV λλ1045, 1046, 1068, 1081, 1339 and 1343 lines. Theselines are reprodued with an oxygen abundane of 12+log N(O)/N(H)=8.98 dex.Figure 5.8 shows some of these lines. In addition to the O III and O IV lines, the UVspetrum shows a very strong O VI λ1032+1038 resonane doublet. The model withthe temperature and mass loss rate adopted above underestimates these lines by an66



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star

Figura 5.8: Observations and adopted model (thik line) spetra of the oxygenlines, the dashed line is a model with Teff=85 000 K. Fe lines are also marked.The model reprodues well all the oxygen lines exept O V λ1371, and the doublet
O VI λλ1032/38; these lines ould be a�eted by X-ray ionization (see text).

Figura 5.9: Observations and adopted model spetra of the silion lines. Fe linesare also marked. The model reprodues well the P-Cygni pro�le of the Si IV λλ1394and 1403 but underestimates the Si IV λλ4089 and 4116 optial lines. These linesare better reprodued by a model with Teff=65 000 K (dashed line).
67



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star

Figura 5.10: Observations and adopted model spetra of S IV λ933, S IV λ945,and S V λ924. The �t determines the sulfur abundane. H, He, and Fe lines are alsomarked.order of magnitude. Higher temperatures are required to reprodue these lines (The
O VI λ1032/38 doublet an be reprodued using Teff=85 000 K; see Figure 5.8).In addition, the O V λ1371 line is underestimated by the adopted model. Thisbehavior ould be an indiation of superionization in the wind. The superionizationphenomenon has been attributed to the di�use X-ray plasma interior to the nebularshell (Georgiev et al., 2006). The possibility of superionization makes the oxygenabundane only a lower limit. The expeted O++ and O+++ atoms ould be a�etedby it.The UV spetra show P-Cygni pro�le of Si IV λλ1394 and 1403; these lines werereprodued in the model with 12 + log N(Si)/N(H)=8.24 dex. The lines of Si IV
λλ4089 and 4116 in the optial are underestimated by the model. These lines arenot sensitive to Si abundane but rathe to the temperature and log g. The lowerintensity of these lineas in the model points to possible lower gravity.The only phosphorus lines observed in the available spetra of NGC6826 are
P V λ1118 and P V λ1128. These lines were used to obtain the mass loss rate andthe lumping fator under the assumption of solar abundane. The adopted valuewas 12 + log N(P)/N(H)=5.26 dex (Asplund et al. 2005).Sulfur was determined from the S VI λλ933 and 945, and S V λ915 lines; thebest �t was obtained with 12 + log N(S)/N(H)=7.60 dex (see Figure 5.10).68



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral starThe UV spetra show many Fe V lines and some Fe VI lines. The best �t wasobtained with 12 + log N(Fe)/N(H)=7.48 dex. The Fe lines were marked in theplots for other elements (see Figures 5.6 to 5.10).Errors in abundanes were estimated from models. For eah element, the abun-dane was hanged in order to derive the abundane range in whih the �t to theobservations is aeptable, while the others parameters remain �xed.5.7. Semiempirial Analysis of the PlanetaryNebulaIn order to obtain spatial information on the planetary nebula, eah one of theeight optial observations was divided in slies of ≈ 1×3′′. From eight slits shown inFigure 5.1 were obtained 104 slies. Four regions were de�ned. One of these regions(FLIER3) was de�ned as a struture on the HST image (Figure 5.1). Eight of theslies orrespond to that region. The other three regions (Inner, Medium, and Rim)were de�ned by its position and the degree of ionization from the ratio
[O III]

[O II]
=

I(λ4363) + I(λ4959) + I(λ5007)

I(λ3726) + I(λ3729)
. (5.3)38 slies with 51≤[O III℄/[O II℄≤60 were grouped into the �Inner� region; 34 slieswith 61≤[O III℄/[O II℄≤80 were grouped into the �Rim� region; and 24 slies with40≤[O III℄/[O II℄≤50 were grouped into the �Medium� region.

3FLIERs: Fast Low-Ionization Emission Regions are found in roughly half of the PNs.69



CAPITULO5
TheplanetarynebulaNGC6826anditsentralstar

' Table 5.3NEBULAR LINE INTENSITIESInner region Rim Medium region Flier
λ0 Ion ID λ F I %Error λ F I %Error λ F I %Error λ F I %Error3587.28 He I 31 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 3587.53 0.258 0.316 22.680 · · · · · · · · · · · ·3613.64 He I 6 3613.58 0.645 0.717 31.32 · · · · · · · · · · · · 3613.68 0.307 0.374 20.649 · · · · · · · · · · · ·3634.25 He I 28 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 3634.20 0.868 1.054 12.437 · · · · · · · · · · · ·3662.26 H I H30 · · · · · · · · · · · · 3662.09 0.330 0.392 27.59 3662.35 0.225 0.271 23.683 · · · · · · · · · · · ·3666.10 H I H27 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 3666.47 0.382 0.461 18.237 · · · · · · · · · · · ·3667.68 H I H26 · · · · · · · · · · · · 3667.71 0.477 0.566 30.06 3667.65 0.160 0.193 27.917 · · · · · · · · · · · ·3669.46 H I H25 · · · · · · · · · · · · 3669.37 0.367 0.435 34.21 3669.37 0.179 0.215 26.451 · · · · · · · · · · · ·3671.48 H I H24 · · · · · · · · · · · · 3671.53 0.234 0.277 42.77 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·3673.76 H I H23 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 3673.62 0.083 0.100 38.562 · · · · · · · · · · · ·3676.36 H I H22 · · · · · · · · · · · · 3676.51 0.575 0.680 27.28 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·3679.35 H I H21 3679.08 0.921 1.017 25.67 3679.37 0.409 0.484 32.23 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·3682.81 H I H20 3682.87 1.421 1.569 20.72 3682.76 0.608 0.718 26.44 3682.88 0.513 0.618 15.72 · · · · · · · · · · · ·3686.83 H I H19 3687.02 0.797 0.880 27.50 3686.59 1.214 1.434 18.78 3686.58 0.349 0.420 18.92 · · · · · · · · · · · ·3691.55 H I H18 3691.90 2.187 2.413 16.75 3691.45 1.032 1.218 20.27 3691.61 0.841 1.010 12.38 · · · · · · · · · · · ·3697.15 H I H17 3697.20 2.052 2.263 17.23 3697.16 1.874 2.209 15.13 3697.15 1.052 1.263 11.13 · · · · · · · · · · · ·3703.85 H I H16 3703.55 2.139 2.356 16.85 3703.75 1.419 1.671 17.23 3703.84 1.372 1.645 9.83 3703.78 0.601 0.712 30.603705.02 He I 25 · · · · · · · · · · · · 3704.97 0.483 0.569 29.22 3704.84 1.031 1.236 11.21 · · · · · · · · · · · ·3711.96 H I H15 3711.85 2.502 2.754 15.58 3711.93 1.897 2.231 14.91 3711.01 1.670 2.000 8.98 3712.18 1.598 1.890 18.863721.94 H I H14 3721.89 2.737 3.010 14.87 3721.96 2.643 3.103 12.65 3721.99 2.917 3.487 7.05 3721.92 2.979 3.518 13.91
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Table 5.3NEBULAR LINE INTENSITIESInner region Rim Medium region Flier
λ0 Ion ID λ F I %Error λ F I %Error λ F I %Error λ F I %Error3726.03 [O II℄ F1 3725.96 12.893 14.175 7.34 3725.99 11.479 13.469 6.60 3726.04 11.997 14.330 4.34 3726.03 17.327 20.453 6.373728.82 [O II℄ F1 3728.80 8.100 8.903 8.96 3728.83 6.847 8.301 8.18 3728.89 7.344 8.768 5.01 3728.91 11.665 13.762 7.473730.82 [O II℄ F1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 3730.86 26.087 31.133 3.68 · · · · · · · · · · · ·3734.37 H I H13 3734.27 3.319 3.646 13.50 3734.37 2.885 3.381 12.05 3734.44 3.056 3.654 6.89 3734.35 3.031 3.573 13.733750.15 H I H12 3750.13 3.205 3.516 13.65 3750.06 3.394 3.967 11.07 3750.20 3.352 3.986 6.61 3749.98 4.260 5.008 11.633770.63 H I H11 3770.56 3.072 3.363 13.82 3770.59 3.425 3.990 10.89 3770.64 3.505 4.154 6.45 3770.57 4.058 4.754 11.813797.80 [S III℄ F2 3797.66 4.593 5.782 11.32 3797.72 4.146 4.809 9.82 3797.75 4.903 5.595 5.64 3797.69 4.562 5.320 11.083797.92 H I H103802.03 O II? · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 3802.16 1.340 1.561 19.873805.74 He I 58 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 3805.81 0.645 0.752 28.423819.62 He I 22 3819.43 0.929 1.013 24.25 3819.67 1.351 1.563 16.42 3819.51 1.305 1.534 9.66 3819.49 1.565 1.820 18.293835.39 H I H9 3835.30 7.418 8.076 8.98 3835.31 3.778 4.360 10.01 3835.40 5.968 6.997 5.22 3835.38 6.858 7.957 9.083868.75 [Ne III℄ F1 3868.72 49.184 53.400 4.42 3868.72 47.107 54.119 4.00 3868.81 53.725 62.682 3.31 3868.75 44.302 51.160 4.483888.61 He I 2 3888.34 21.425 23.255 5.72 3888.26 19.921 22.825 5.01 3888.31 19.719 22.938 3.78 3888.36 21.196 24.410 5.633889.05 H I H83962.73 He I 5 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·3964.73 He I 5 3964.74 1.939 2.089 15.95 3964.84 1.351 1.532 14.90 3964.71 1.527 1.756 8.53 3964.90 1.171 1.335 19.853967.43 [Ne III℄ F1 3967.38 17.303 18.640 6.04 3967.51 15.093 17.112 5.29 3967.46 14.624 16.814 3.95 3967.42 15.279 17.404 6.203970.07 H I H7 3970.00 16.607 17.887 6.13 3970.03 14.923 16.914 5.30 3970.07 14.932 17.162 3.94 3970.03 16.841 19.176 5.974026.21 He I 18 4026.14 2.547 2.731 13.62 4026.12 2.334 2.627 11.03 4026.09 2.973 3.390 6.32 4026.24 3.809 4.306 10.994097.25 O II 20 · · · · · · · · · · · · 4097.18 0.486 0.542 22.23 4097.14 0.511 0.577 13.29 · · · · · · · · · · · ·
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Table 5.3NEBULAR LINE INTENSITIESInner region Rim Medium region Flier
λ0 Ion ID λ F I %Error λ F I %Error λ F I %Error λ F I %Error4097.26 O II 48b4097.33 N III 14101.74 H I H6 4101.74 26.334 28.100 4.98 4101.68 25.305 28.234 4.27 4101.72 23.651 26.712 3.55 4101.71 26.102 29.242 4.914120.84 He I 16 · · · · · · · · · · · · 4120.73 0.345 0.384 25.82 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·4143.76 He I 53 · · · · · · · · · · · · 4143.88 0.265 0.295 28.88 4143.90 0.403 0.453 14.54 · · · · · · · · · · · ·4147.90 O II 106 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 4146.73 0.150 0.169 23.47 · · · · · · · · · · · ·4153.30 O II 19 · · · · · · · · · · · · 4153.34 0.357 0.396 24.75 4153.23 0.393 0.441 14.64 · · · · · · · · · · · ·4168.67 He I 52 · · · · · · · · · · · · 4168.39 0.253 0.280 28.97 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·4169.22 O II 194171.61 N II 43A · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 4171.40 0.922 1.024 20.164267.15 C II 6 4267.00 0.762 0.804 21.51 4267.15 0.625 0.684 17.13 4267.16 0.598 0.661 11.28 4267.15 0.510 0.560 25.524275.55 O II 67a · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 4275.54 0.436 0.478 27.424275.99 O II 67b4340.47 H I H5 4340.47 50.864 53.339 3.90 4340.42 48.892 52.975 3.49 4340.45 46.671 51.021 3.22 4340.44 51.580 56.053 3.844345.55 O II 65 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 4345.52 0.279 0.304 15.43 · · · · · · · · · · · ·4345.56 O II 24349.43 O II 2 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 4349.61 0.199 0.217 18.13 · · · · · · · · · · · ·4363.21 [O III℄ F2 4363.17 4.339 4.540 8.90 4363.21 4.221 4.556 6.67 4363.26 3.160 4.157 5.03 4363.22 4.125 4.465 8.884387.93 He I 51 4388.73 1.108 1.157 16.56 4387.99 0.698 0.750 14.62 4388.00 0.661 0.716 10.00 4388.72 0.997 1.074 16.974466.42 O II 86b · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 4466.31 0.444 0.472 23.754471.50 He I 14 4471.45 5.768 5.974 7.33 4471.51 5.707 6.057 5.51 4471.60 5.497 5.872 4.31 4471.50 6.045 6.429 7.03
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Table 5.3NEBULAR LINE INTENSITIESInner region Rim Medium region Flier
λ0 Ion ID λ F I %Error λ F I %Error λ F I %Error λ F I %Error4479.97 Al III 4479.97 0.403 0.417 25.30 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·4595.96 O II 15 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 4596.04 0.084 0.088 22.47 · · · · · · · · · · · ·4596.18 O II 154634.14 N III 2 4634.09 0.657 0.671 17.18 4634.19 0.520 0.538 13.32 4634.25 0.330 0.343 11.20 · · · · · · · · · · · ·4638.86 O II 1 · · · · · · · · · · · · 4639.05 0.199 0.206 21.08 4638.86 0.110 0.115 18.80 · · · · · · · · · · · ·4640.64 N III 2 4640.57 0.854 0.871 15.03 4640.63 0.811 0.839 10.75 4640.70 0.664 0.689 8.13 · · · · · · · · · · · ·4641.87 O II 1 4641.75 0.398 0.406 21.75 4641.77 0.326 0.337 16.52 4641.86 0.238 0.247 12.95 4641.78 0.288 0.298 24.844641.85 N III 24649.13 O II 1 4649.22 0.446 0.455 20.39 · · · · · · · · · · · · 4649.09 0.133 0.138 16.97 · · · · · · · · · · · ·4650.84 O II 1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 4651.02 0.078 0.081 21.98 4650.93 0.215 0.222 28.384658.10 [Fe III℄ F3 · · · · · · · · · · · · 4658.00 0.257 0.265 18.25 4658.23 0.143 0.148 16.22 · · · · · · · · · · · ·4661.63 O II 1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 4661.69 0.048 0.049 27.68 · · · · · · · · · · · ·4676.24 O II 1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 4676.27 0.079 0.082 21.14 · · · · · · · · · · · ·4711.37 [Ar IV℄ F1 4711.22 0.660 0.669 15.61 4711.32 0.465 0.476 13.01 4711.43 0.492 0.504 8.57 4711.17 0.238 0.244 24.994713.17 He I 12 4713.05 0.679 0.688 15.36 4713.14 0.659 0.674 11.04 4713.20 0.547 0.561 8.16 4713.06 0.709 0.726 14.654740.17 [Ar IV℄ F1 4740.04 0.375 0.397 19.72 4740.06 0.608 0.620 11.16 4740.21 0.407 0.416 8.97 4740.04 0.332 0.338 20.384754.70 [Fe III℄ F3 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 4754.36 0.037 0.037 27.67 · · · · · · · · · · · ·4861.33 H I H4 4861.31100.000100.000 3.14 4861.38100.000100.000 3.09 4861.47100.000100.000 3.03 4861.36100.000100.000 3.144921.93 He I 48 4922.82 1.590 1.582 8.02 4921.87 1.601 1.587 6.34 4921.94 1.426 1.412 4.65 4921.89 1.535 1.521 7.954924.53 O II 28 · · · · · · · · · · · · 4924.26 0.205 0.203 15.87 4924.61 0.089 0.088 14.53 · · · · · · · · · · · ·4925 [Fe III℄ F2
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Table 5.3NEBULAR LINE INTENSITIESInner region Rim Medium region Flier
λ0 Ion ID λ F I %Error λ F I %Error λ F I %Error λ F I %Error4931.23 [O III℄ F1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 4931.38 0.070 0.069 16.34 · · · · · · · · · · · ·4958.91 [O III℄ F1 4958.86291.363289.028 3.05 4958.92293.694289.734 3.03 4958.01279.271275.090 3.01 4958.91275.541271.689 3.055006.84 [O III℄ F1 5006.81889.635879.045 3.02 5006.85845.787828.867 3.01 5006.91833.844815.330 3.00 5006.87865.105847.164 3.025015.68 He I 4 5015.55 3.013 2.975 6.18 5015.68 2.877 2.816 4.93 5015.76 2.692 2.628 3.96 5015.64 2.917 2.853 6.135047.74 He I 5047.58 0.292 0.287 17.62 5047.68 0.256 0.249 13.26 5047.82 0.249 0.242 9.02 5047.55 0.454 0.442 13.875191.82 [Ar III℄ F3 · · · · · · · · · · · · 5191.89 0.044 0.043 29.72 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·5270.40 [Fe III℄ F1 · · · · · · · · · · · · 5270.18 0.097 0.092 20.22 5269.95 0.076 0.072 15.68 · · · · · · · · · · · ·5342.48 C II ? · · · · · · · · · · · · 5342.41 0.033 0.031 34.57 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·5450.74 P II? 5450.71 0.070 0.067 35.68 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·5453.83 S II 6 5454.5 0.031 0.029 53.61 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·5517.71 [Cl III℄ F1 5517.38 0.349 0.332 16.16 5517.47 0.278 0.255 12.10 5517.67 0.354 0.323 7.73 5517.77 0.460 0.422 13.785537.88 [Cl III℄ F1 5537.92 0.265 0.252 18.46 5537.93 0.232 0.213 13.15 5537.98 0.315 0.286 8.13 5537.76 0.535 0.488 12.845676.03 N II 3 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 5676.65 0.049 0.044 19.31 · · · · · · · · · · · ·5679.56 N II 3 5679.84 0.135 0.126 25.71 5679.70 0.064 0.057 24.51 5680.12 0.062 0.056 17.36 · · · · · · · · · · · ·5754.64 [N II℄ F3 5754.89 0.093 0.080 30.85 5754.83 0.086 0.076 21.16 5754.84 0.092 0.082 14.33 5754.94 0.250 0.221 18.505801.33 C IV 5800.77 0.337 0.313 16.44 · · · · · · · · · · · · 5801.81 0.055 0.048 18.27 · · · · · · · · · · · ·5867.64 Al II · · · · · · · · · · · · 5867.83 0.078 0.068 22.09 5867.49 0.060 0.052 17.55 · · · · · · · · · · · ·5875.67 He I 11 5875.66 18.009 16.633 3.73 5875.74 17.801 16.278 3.33 5875.86 17.121 14.750 3.17 5875.71 17.906 15.580 3.695889.78 C III 5889.49 0.112 0.104 28.12 · · · · · · · · · · · · 5889.62 0.048 0.042 19.52 5889.74 0.309 0.268 16.695895.92 Na I 5C · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 5896.16 0.160 0.138 23.046151.43 C II 16.04 6151.44 0.067 0.061 36.41 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
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Table 5.3NEBULAR LINE INTENSITIESInner region Rim Medium region Flier
λ0 Ion ID λ F I %Error λ F I %Error λ F I %Error λ F I %Error6176.05 N II 2A 6176.20 0.013 0.011 83.39 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·6257.18 C II 4A · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 6256.93 0.070 0.058 34.726312.10 [S III℄ F3 6312.03 0.444 0.400 14.39 6312.09 0.455 0.381 9.42 6312.15 0.467 0.399 6.89 6312.06 0.738 0.614 11.046315.81 Fe I? · · · · · · · · · · · · 6316.01 0.030 0.025 34.93 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·6371.38 Si II 2 · · · · · · · · · · · · 6371.65 0.043 0.036 29.02 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·6548.03 [N II℄ F1 6548.04 2.143 1.904 7.07 6548.10 1.856 1.521 5.32 6548.25 2.259 1.811 4.12 6548.29 6.273 5.104 4.726562.82 H I H3 6562.88330.806281.348 3.05 6562.98343.985281.579 3.02 6563.13351.434294.147 3.01 6562.93346.255281.343 3.046578.05 C II 2 6578.07 0.625 0.554 12.24 6578.18 0.631 0.516 8.10 6578.36 0.657 0.525 6.03 6578.03 1.119 0.908 9.146583.41 [N II℄ F1 6583.55 6.627 5.879 4.72 6583.57 5.983 4.889 3.87 6583.71 7.220 5.769 3.39 6583.80 19.812 16.069 3.636678.15 He I 46 6678.11 3.727 3.293 5.71 6678.24 4.622 3.749 4.08 6678.39 5.364 4.250 3.52 6678.19 4.721 3.800 5.166716.47 [S II℄ F2 6716.58 0.198 0.175 21.26 6716.65 0.228 0.185 12.81 6716.90 0.354 0.280 7.73 6716.45 0.455 0.365 13.866730.85 [S II℄ F2 6730.60 0.191 0.168 21.68 6731.14 0.240 0.194 12.50 6731.16 0.420 0.331 7.20 6730.96 0.636 0.510 11.83'
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CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star5.7.1. Line Intensities and Reddening CorretionLine intensities were measured by integrating all the �ux in the line between twogiven limits, over a loal ontinuum estimated by eye. All these measurements werearried out with the splot task of the IRAF pakage. Table 5.3 presents the emissionline intensities of the four regions of NGC6826, the �rst olumn gives the adoptedlaboratory wavelength, λ0. The seond and third olumns inlude the ion and themultiplet number, or the Balmer transitions for eah line. Columns 4, 8, 12, and16 inlude the helioentri wavelength, λ for eah region: Inner, Rim, Medium andFlier, respetively. Following this format, olumns 5, 9, 13, and 17 show the observed�ux relative to Hβ, F(λ) in units where F(Hβ)=100. Columns 6, 10, 14, and 18 showthe �ux orreted for reddening relative to Hβ, normalized to I (Hβ)=100. Columns7, 11, 15, and 19 inlude the frational error (1σ) in the line intensities.The reddening oe�ients c(Hβ) were determined by �tting the observed Hα/Hβline ratio to the theoretial ones omputed by Storey & Hummer (1995) assuming
Te=10,000 K and Ne=2,000 cm−3 and using the Seaton (1979) extintion law. Thevalues obtained were c(Hβ)=0.16, 0.27, 0.30, and 0.28 for the Inner, Rim, Medium,and Flier, respetively. These values agree with those reported by Sandin et al.(2008), Kingsburgh & Armour (2001), Barker (1988), and Kwitter et al, (1998).
5.7.2. Temperatures and DensitiesThe physial onditions of the ionized gas: eletron temperatures, Te, and densi-ties, Ne, were derived from the usual ollisional exited lines (CELs) ratios, using theIRAF task temden of the pakage nebular (Shaw & Dufour 1995). Eletron densitieshave been derived from [O II℄λλ 3726/3729, [S II℄λλ 6717/6731, [Cl III℄ λλ5518/5538,and [Ar IV℄ λλ 4711/4740 line ratios. Eletron temperatures were alulated usingthe auroral to nebular line intensity ratios: [N II℄ λλ 5755/(6548+6583) and[O III℄ λλ 4363/(4959+5007). The proedure for the determination of the physialonditions was the following: an initial Te value of 10 000 K was assumed in orderto derive a �rst approximation to the di�erent Ne determinations; then these pre-liminary Ne values were used to reompute Te; we iterated until onvergene wasobtained. Table 6.4 presents the temperatures and densities for the four regions inNGC6826. 76



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral starTabla 5.4: Temperatures and DensitiesRegionsParameter Lines Inner Rim Medium Flier
Te (K) [N II℄ 9880+780

−610 10220 +1810
−730 9860+1100

−430 9970 +1180
−790

Te (K) [O III℄ 9450± 290 9520 ± 250 9390± 180 9440 ± 360
Ne (cm−3) [S II℄ 510+1400

−450 740 +730
−370 1140+500

−320 2050 +2500
−870

Ne (cm−3) [O II℄ 1260+530
−460 1350 +220

−260 1350± 180 1070 +230
−200

Ne (cm−3) [Cl III℄ 480+2110
−480 1080 +1620

−990 1500 +1590
−740 4180 +3510

−1880

Ne (cm−3) [Ar IV℄ 600+600
−600 8880 +4660

−2980 1660 +1880
−1210 10250+13050

−53505.7.3. Temperature VariationsFollowing the formalism by Peimbert (1967), we do not assume homogeneoustemperature for the whole nebula. We determine the average temperature, T0, andthe mean square temperature inhomogeneities, t2. These quantities are given by
T0(Ne, Ni) =

∫

Te(r)Ne(r)Ni(r)dV
∫

Ne(r)Ni(r)dV
(5.4)and

t2 =

∫

(Te − T0)
2NeNidV

T 2
0

∫

NeNidV
, (5.5)where Ne and Ni are the eletron and ion densities of the observed emission line,respetively, and V is the observed volume.There are several methods to determine the t2 value of the nebula under theassumption of hemial homogeneity. The most ommonly used requires two inde-pendent temperature determinations: one that gives preferential weight to the hotterparts of the nebula (suh as traditional forbidden line determinations) and one thatgives preferential weight to the ooler parts (suh as the one obtained using He Ilines or the Balmer disontinuity); eah temperature has a di�erent dependene on

T0 and t2, so both unknowns an be derived. Another possibility is to derive a t2value for a partiular ion by reoniling the abundanes derived for this ion from theintensities of ollisional and reombination lines (Peimbert et al. 2004 and referenestherein).We applied both methods to NGC6826. First the O++ omposition were derivedfrom the forbidden line analysis for the four regions are listed in Table 5.5. The sameabundane was derived from the estimated total intensity of the reombination lines77



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star(RLs) of multiplet 1 of O II. We used the sum of the intensities of the individuallines of multiplet 1 of O II observed in the four regions orreted with
mcf =

Σall sij

Σobs sij

, (5.6)where sij are the theoretial line strengths, whih are proportional to the populationsof their parent levels. The upper sum runs over all the lines of the multiplet, and thelower sum runs over the observed lines. The O II are not in LTE for the observeddensities (Ruiz et al. 2003; Tsamis et al. 2003). We have used the presriptionsgiven by Peimbert et al. (2005) to alulate the appropriate orretions for therelative strengths between the individual lines of multiplet 1. We omputed the O++abundane using Storey (1994) reombination oe�ients alulated at Te=9000Kand Ne=1000 m−3 Table 5.5 shows the t2 values for whih
(

O++

H+

)

CELs

=

(

O++

H+

)

RLs

, (5.7)is true are listed in Table 5.5 too.Next we have used a maximum likelihood method, MLM (Peimbert et al. 2000,2002) to derive the physial onditions assoiated with the helium ionized region. Themethod determines Ne(He II), Te(He II),N(He+)/N(H+), and the optial depth τ3889in the He I λ3889 line self-onsistently. To do this we used as inputs a harateristidensity from the forbidden line ratios of Ne([Cl III℄) for eah region; we also used13 I(He I)/I(H I) line ratios observed by Wesson & Liu (2004); the 13 He I linesare λλ3820, 3889, 3965, 4026, 4387, 4438, 4471, 4713, 4922, 5876, 6678, 7065, and7281. Eah of the 14 observational onstraints has a unique dependene on Te(He I),
Ne(He I), N(He+)/N(H+), and τ3889; from it we obtain a system of 14 equationsand 4 unknowns, whih were solved using MLM. From the derived Te(He I) and thefrational Te[O III℄ and Te[O II℄ we obtained the t2 values listed in the Table 5.5for the He I. Finally, the t2 values adopted for eah region are an average between
t2(O++) and t2(He+).Approximately 90% of planetary nebulae have ADFs between 1 and 2. Only10% of them have ADFs higher, ranging from 2 to 80. The values â��â��of theADF (O++) obtained for NGC6826 an be onsidered high. The ADF (O ++)=5.17,3.29, 1.58, and 3.07. This values reoniling the abundanes obtained from RLSwith those obtained from CELs and requires values of t2 higher as those found inplanetary nebulae with an ADF (O ++)∼2.78



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral starTabla 5.5: Values of t2Regions (

O++

H+

)

RLs

(

O++

H+

)

CELs
t2(O++) t2(He+) t2 adopted

10−4 10−4Inner 19.357 ±2.879 3.745±0.039 0.098+0,030
−0,098 0.103+0,041

−0,040 0.100± 0.024Rim 12.320 ±0.863 3.740±0.089 0.083+0,036
−0,083 0.006+0,013

−0,005 0.015± 0.012Medium 5.955 ±0.467 3.760±0.096 0.039+0,041
−0,039 0.032+0,057

−0,032 0.038± 0.034Flier 12.190 ±1.530 3.970±0.102 0.080+0,026
−0,033 0.032+0,027

−0,028 0.056± 0.0185.7.4. Ioni Abundanes from CELsIoni abundanes of N+, O+, O++, Ne++, S+, S++, Cl++, and Ar+3 have beenderived from CELs by making use of the IRAF task abund of the pakage nebular.Assuming a two-zone sheme we adopt Te[N II℄ for ions with a low ionization poten-tial (N+, O+, and S+) and Te[O III℄ for ions with a high ionization potential (O++,Ne++, S++, Cl++, and Ar+3). All the ioni abundanes are inluded in Table 5.6.The errors were alulated as the quadrati sum of the independent ontributionsof Ne, Te, and line �ux unertainties. We have onsidered two sets of abundanes,one for t2=0.00 and one for t2=0.100, 0.015, 0.038, and 0.056 for the Inner, Rim,Medium, and Flier, respetively; the t2 6=0.00 abundanes were alulated using thepresription from Peimbert et al. (2005).5.7.5. Total AbundanesThe absene of the He II λ4686 line indiates that N(He++)/N(H+) value isnegligible. The total He/H value is given by:
N(He)

N(H)
=

N(He+)

N(H+)
. (5.8)No O+3 is expeted beause λ4686 is not present, therefore the O abundane is givenby:

N(O)

N(H)
=

N(O+) + N(O++)

N(H+)
. (5.9)
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Tabla 5.6: Ioni Abundanes from Collisionally Exited LinesRegionsInner Rim Middle FlierIon t2=0.000 t2=0.100 t2=0.000 t2=0.015 t2=0.000 t2=0.038 t2=0.000 t2=0.056N+ 6.00 ± 0.12 6.34 ± 0.15 5.91 ± 0.07 5.96 ± 0.08 6.00 ± 0.05 6.11 ± 0.11 6.44 ± 0.05 6.61 ± 0.08O+ 6.93 ± 0.06 7.31 ± 0.12 6.90 ± 0.07 6.95 ± 0.08 6.95 ± 0.05 7.07 ± 0.12 7.09 ± 0.05 7.28 ± 0.08O++ 8.57 ± 0.04 9.23 ± 0.18 8.54 ± 0.01 8.62 ± 0.06 8.55 ± 0.02 8.77 ± 0.18 8.55 ± 0.02 8.88 ± 0.11Ne++ 7.84 ± 0.03 8.64 ± 0.24 7.83 ± 0.02 7.92 ± 0.07 7.92 ± 0.02 8.16 ± 0.21 7.82 ± 0.02 8.20 ± 0.13S+ 3.88 ± 0.12 4.24 ± 0.16 4.00 ± 0.08 4.04 ± 0.09 4.19 ± 0.05 4.31 ± 0.11 4.33 ± 0.06 4.50 ± 0.09S++ 6.10 ± 0.06 6.90 ± 0.24 6.04 ± 0.04 6.13 ± 0.08 6.10 ± 0.03 6.34 ± 0.22 6.26 ± 0.05 6.64 ± 0.14Cl++ 4.65 ± 0.10 5.39 ± 0.26 4.59 ± 0.13 4.66 ± 0.14 4.68 ± 0.02 4.90 ± 0.19 4.91 ± 0.04 5.25 ± 0.13Ar+2 · · · · · · 5.85 ± 0.04 5.94 ± 0.08 · · · · · · · · · · · ·Ar+3 5.05 ± 0.10 5.82 ± 0.26 5.08 ± 0.04 5.89 ± 0.05 5.01 ± 0.03 5.24 ± 0.21 4.82 ± 0.07 5.18 ± 0.14
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CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral starTabla 5.7: Ioni Corretion FatorsRegionsElement Inner Rim Middle Flier(1) (2) (1) (2) (1) (2) (1) (2)N 46.24 44.65 56.29 44.65 53.91 40.81 21.94 29.84Ne 1.11 1.02 1.09 1.02 1.09 1.03 1.20 1.03S 1.41 2.48 1.58 2.48 1.55 2.41 1.23 2.17Cl 1.16 · · · 1.21 · · · 1.20 · · · 1.13 · · ·Ar 8.75 1.02 6.29 1.02 6.68 1.02 15.12 1.03
(1) This work. (2) Kingsburgh & Barlow, 1994.We derive the total gaseous abundanes as follows

N(N)

N(H)
= ICF (N)

N(N+)

N(H+)
, (5.10)

N(Ne)

N(H)
= ICF (Ne)

N(Ne++)

N(H+)
, (5.11)

N(S)

N(H)
= ICF (S)

N(S+) + N(S++)

N(H+)
, (5.12)

N(Cl)

N(H)
= ICF (Cl)

N(Cl++)

N(H+)
, (5.13)and

N(Ar)

N(H)
= ICF (Ar)

N(Ar+3)

N(H+)
. (5.14)Where the ionization orretion fators (ICFs) orret for the unseen ionizationstages are given in Table 5.7. Columns 2, 4, 6, and 8 show the ICFs derived fromthe photoionization model presented in Setion 5.8. By omparision olumns 3, 5,7, and 9 show the ICFs suggested by Kingsburgh & Barlow (1994). The largestdisrepany between the two sets of ICFs is the ICF (Ar). Our ICF (Ar) produesan Ar abundane 6 to 15 times largest than the Kingsburgh & Barlow one. TheICFs of N and S have disrepanies of 20% to 50%. The ICFs of Ne agree in bothsets.The equations of Kingsburgh & Barlow to derive ICFs are widely used in thealulation of abundanes in PNe. This equations ome from 10 1D photoionizationmodels and are appliable to any PNe. The nebular model desribed in Setion 5.881



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral starwas developed only for NGC6826. It is a pseudo-3D model onstrained by the ob-servations in the nebula and the entral star. Therefore it is a better approximationthan a general model. We adopted the ICFs derived from our model to alulatethe total abundanes. Table 5.8 presents the total gaseous abundanes of NGC6826obtained using t2=0.00 and t2 6=0.00 for eah region.5.8. Planetary Nebula ModelThe photoionization model for NGC6826 was obtained using the version 08.00of CLOUDY (Ferland et al. 1998). From the HST images of NGC6826 one an notiethat it is elliptial, almost irular. Balik(1987) lassi�ed it as an early elliptialPN surrounded by a round halo. The brightest region has a radius of about 20′′. Thebright elliptial rim has a minimum radius of 5"(minor axis) and a maximum radiusof 7"(major axis). Sandin et al. (2008) and Guerrero et al. (1998) report Rhalo=65′′and 136′′ respetively.We adopted a spherial model with a inner edge loated at a distane of 6′′ fromthe CS. The outer radius of the PN was established in 20′′, exluding the faint gianthalo. We assumed that the nebula is matter-bounded. The nebula model reproduesthe main strutures observed. We do not inlude the FLIER in to the model. Anelliptial nebula and to inorporate the Flier requires a 3D geometry, inreasing theomplexity of the model and is beyond the sope of this work.A pseudo 3D model desription is obtained by interpolation of the results ofthe 1D runs using CLOUDY-3D, an IDL (ITT) library of routines desribed byMorisset (2006). Although not essential for the analysis a 3D desription plays animportant role in taking into aount the e�et of the position and size of the slit inthe observations. The apparent disrepanies between the intensities of a given linereported by di�erent authors are sometimes reprodued well when these slit e�etsare taken into aount. The emissivity of the lines in eah step of the CLOUDY runis interpolated to produe a spherial model, that is introdued into a ube of 1003pixels and viewed from one side of the ube, similar to what is observed in the planeof the sky. On this plane we set a slit of 13 x 3 aess, reproduing the position ofthe observations. We hose to use this desription in order to make a omparisonwith observations of three of the four regions desribed in � 5.7 : Inner, Rim andMedium.
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Tabla 5.8: Total AbundanesRegionsInner Rim Middle FlierElement t2=0.000 t2=0.040 t2=0.000 t2=0.026 t2=0.000 t2=0.048 t2=0.000 t2=0.038He 11.03±0.01 11.04±0.02 11.06±0.01 11.07±0.02 11.07±0.01 11.06±0.02 11.06±0.01 11.04±0.02N 7.66±0.12 8.00±0.28 7.66±0.07 7.71±0.25 7.73±0.05 7.84±0.35 7.78±0.05 7.95±0.46O 8.58±0.07 9.24±0.22 8.55±0.07 8.63±0.26 8.56±0.05 8.78±0.32 8.56±0.05 8.89±0.42Ne 7.89±0.05 8.69±0.23 7.87±0.05 7.96±0.24 7.96±0.05 8.20±0.34 7.90±0.05 8.28±0.45S 6.25±0.06 7.05±0.24 6.24±0.05 6.33±0.24 6.30±0.05 6.53±0.34 6.35±0.05 6.73±0.46Cl 4.72±0.10 5.46±0.27 4.67±0.13 4.74±0.29 4.76±0.05 4.98±0.34 4.96±0.05 5.30±0.46Ar 5.99±0.10 6.76±0.27 5.88±0.05 6.69±0.24 5.83±0.05 6.06±0.34 6.00±0.07 6.36±0.47

83



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star

Figura 5.11: Density pro�le adopted in the photoionization model of NGC6826.The main di�erene between our pro�le and the density pro�le obtained by Plait& Soker (1990) is the peak density around 5 ar se (see text). The density pro�lein the Flier diretion was used to obtain other model. The ICFs of the Flier werederived from this model.Plait & Soker (1990) derived a density pro�le for NGC6826 using an Hα imageobtained with the 1m Cassegrain telesope of the University of Virginia Fan Moun-tain Observatory. That pro�le was determined by deonvolving the density from theemission measure in Hα using an Abel's Integral Equation and assuming spherialsymmetry. We modi�ed this density pro�le in order to re�et the four Ne diagnostis(i.e. [S II℄, [O II℄, [Cl III℄, and [Ar IV℄) in the Inner, Rim, and Medium regions andthe morphology of NGC6826. The adopted density pro�le is shown in Figure 5.11.The main di�erene between our pro�le and the one presented by Plait & Soker isthe peak density in 5 ar se. This peak is neessary to reprodue the rim. In theabsene of this peak the resulting model is a �lled sphere and when projeted ontothe plane, looks like a �lled irle.To ompare the results of the model with the observations, we de�ned errors inthe observed intensities, ∆I/I, as follows: 10% for lines brighter than 0.8 Hβ, 20%for lines between 0.8 and 0.02 Hβ, 30% for lines between 0.02 y 0.01 Hβ, and 40% for84



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star

Figura 5.12: Quality fators κ(0) in eah of the regions studied for some emissionlines (left) and for the diagnosti ratios (right).lines fainter than 0.01 Hβ. Surendiranath & Pottash (2008) present observations inthe IR and UV; we ompared the nebular model with these observations, assumingan error of 30%. The aim of these errors is to take into aount the numerial andmodeling unertainties due to the limited omplexity of the adopted morphology, theerrors in the atomi data used by the model, an the observational errors, inludingthe e�ets of the position and size of the apertures used.A quality fator of the �t to an observable is de�ned following Morisset & Geor-giev (2009) by:
κ(λ) =

log(I(λ)mod) − log(I(λ)obs)

t(λ)
, (5.15)where I(λ)mod is the intensity value returned by the model, I(λ)obs is the observedvalue, and t(λ) is the aepted tolerane in dex of this observable. The tolerane isde�ned as

t(λ) = log(1 +
∆I

I
), (5.16)where ∆I/I is the error asoiated with a partiular line.When the absolute value of κ(λ) is lower than 1, the model value is within theadopted tolerane of the observed value. In the left side of Figure 5.12 we present the85



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star

Figura 5.13: Quality fators κ(λ) from IR and UV lines observed by Surendiranath& Pottash (2008).quality fators observed in some optial lines in the three regions onsidered, whilein the right side of the same Figure we present the quality fators of four density andtwo temperature diagnostis, �nding that the model agrees with the observations inthe optial.The hydrogen reombination lines are well reprodued by the model. Eight heliumreombination lines in three regions were used to determine the Helium abundane.Only He I λ6678 is higher in the Inner region. The best �t produes a value of12+log N(He)/N(H)=11.06 dex.The arbon abundane was determined only from the C II λ4267 reombinationline. The best �t in the three regions was obtained with 12+log N(C)/N(H)=8.80dex. This abundane overestimates the CELs of arbon in UV and IR published bySurendiranath & Pottash (2008). A model with 12 + log N(C)/N(H)=8.50 dex �tsthe arbon CELs in IR and UV and underestimates C II λ4267 reombination line.It has been found that the ratio of the ion abundane found from RLs to theion abundane found from CELs is always larger than one. This ratio is known asthe abundane disrepany fator (ADF). Barker studied 7 regions of NGC6826.Regions 2 and 3 of Barker (ADF of arbon 2.37 and 2.16) math approximately86



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral starTabla 5.9: IR lines
λ (µm) Ion Iobs Imodel2.626 H I 6-4 3.70 4.533.297 H I 9-5 0.88 0.743.740 H I 8-5 1.02 1.064.052 H I 5-4 8.50 8.077.460 H I 6-5 2.09 2.60157.851 [C II℄ 0.48 0.1457.326 [N III℄ 31.90 15.4751.833 [O III℄ 170.00 134.3988.375 [O III℄ 59.60 33.5312.813 [Ne II℄ 4.10 6.0215.555 [Ne III℄ 110.00 111.0336.104 [Ne III℄ 10.00 9.3018.713 [S III℄ 16.70 11.9533.481 [S III℄ 11.60 5.338.992 [Ar III℄ 10.70 13.0521.837 [Ar III℄ 1.05 0.85with the Rim in this work. Regions 5 and 6 of Barker (ADF of arbon 1.25 and 2.14)math approximately with the Medium region. We �nd C+

RLs/C+
CELs = 2.0, valueonsistent with the results of Barker.Nitrogen abundane was determined from the [N II℄ forbidden lines λλ5755, 6548,and 6584. In addition, these lines are used as a temperature diagnosti. The best �tprodues a value of 12 + log N(N)/N(H)=7.79 dex.Oxygen abundane was determined from the [O II℄ λλ3726, 3729 lines and the[O III℄ λλ4363, 4959 and 5007 lines. These lines are used in the density and tempe-rature diagnostis. The ratio:

[O III]

[O II]
=

I(λ4363) + I(λ4959) + I(λ5007)

I(λ3726) + I(λ3729)
, (5.17)is a diagnosti of the ionization degree in the nebula. The best �t to all these pa-rameters: line intensities, density, temperature and ionization degree were obtainedwith 12 + log N(O)/N(H)=8.61 dex.Only two lines of [Ne III℄ are present in the optial spetra. A good �t was87



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral starTabla 5.10: UV lines
λ (µm) Ion Iobs Imodel2832 He I 1.91 1.312944 He I 1.91 2.371335 C II 3.95 47.551761 C II 2.86 0.602325 C II℄ 3.24 5.501906 C III℄ 49.50 75.521909 C III℄ 33.70 54.211750 N III℄ 1.67 1.882471 [O II℄ 1.27 0.901663 O II℄ 2.13 2.981881 Si III℄ 1.79 1.721890 Si III℄ 1.20 1.18obtained with 12+log N(Ne)/N(H)=7.95 dex.The ratio:

[S III]

[S II]
=

I(λ6312)

I(λ6716) + I(λ6731)
, (5.18)is another diagnosti of the ionization degree in the nebula, and the ratio I(λ6731)/I(λ6716)is a density diagnosti. These diagnosti have higher unertainties sine the the [S II℄and [S III℄ lines are weak. The best �t to line intensities, density, and ionization de-gree was obtained with 12 + log N(S)/N(H)=6.28 dex.The ratio I(λ5518)/I(λ5538) of the [Cl III℄ lines is another density diagnosti,12+log N(Cl)/N(H)=4.78 dex produes a good �t to the density and line intensities.The lines of [Ar IV℄ λλ4711, 4740 are weak lines; their ratio is a density diagnosti.The line intensities are reprodued by the model within the tolerane. But onlythe rim density is well reprodued by the model. The densities in the inner andmedium regions are marginally reprodued. The abundane of argon of the model is12+log N(Ar)/N(H)=5.78 dex.Figure 5.13 shows the quality fators for IR and UV lines observed by Surendi-ranath & Pottash (2008). The model reprodues better the IR lines than the UVlines, whih an be atributted to the bigger unertainties of the UV lines. The linesof H I, He I, [N III℄, [O II℄, [Ne II℄, [Ne III℄, and [Ar III℄ are well reprodued by themodel. Lines of [O III℄ and [S IV℄ in UV are marginally reprodued.88
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Figura 5.14: Comparison of the HST images (left) and the images obtainedfrom the photoionization model (right) for 3 emission lines: H alpha (top), [O III℄
λ4959+λ5007 (enter), and [N II℄ λ6584 (bottom). The entral plots show the om-parison between the �ux on the minor axis of the nebula (blue line) and the model(blak line). The slit overplotted in the model represents the slit used in the ob-servations. The three setions of the slit orrespond with Inner, Rim, and Mediumregions.The intensities of [S III℄ and [S IV℄ UV lines are lower in the model than inthe observations. But, an inrease in the value of sulfur in the model implies higher89



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral starintensities in the optial lines. Sine UV observations have larger unertainties, wehose the value that reprodues the optial lines. The C II℄ and C III℄ lines areoverestimated by the model. As disussed above, this is due to the disrepany ofabundanes when the model takes into aount the RLs o CELs.Figure 5.14 shows a omparison of the images obtained with the HST in threedi�erent �lters with an image of the model for the orresponding line. The slitoverplotted on the model represents the slit used in the observations. This slit wasdivided into three setions: the slit with 9′′×3′′on the enter of the nebula orrespondswith the Inner region, the slit with 1′′×3′′on the bright ring orresponds with theRim, and the slit with 4′′×3′′orresponds with the Medium region.The model reprodues well the main strutures of NGC6826: A hot entral bub-ble, a bright rim and a less bright region extending until 20 ar se (remember thatthe �ier was not inluded in the model). The �ux along the minor axis of the nebulais ompared with the �ux along the entral line of the model. The �ux in Hα is wellreprodued. The model overestimated the �ux in [O III℄ and [N II℄ in the Rim, butthe �t is aeptable.The parameters of the �nal stellar-nebular model are summarized in Table 5.11.5.9. Results and Disussion5.9.1. Stellar-nebular modelStellar and nebular models with di�erent ombinations of distane, luminosityand temperature of the ionizing soure an reprodue the observations in the staror the nebula.Atmosphere models in the literature reprodue the observations of the NGC6826entral star, but are not used as soure of ionization in a photoionization model forthe nebula. On the other hand, photoionization models of the nebula use a blakbody or a generi atmosphere model as ionization soure. These models are notompared with the observations of the star. The riterion for setting the temperatureand luminosity of the CS is only to reprodue the ionization degree in the nebula.Table 5.11 ompares the parameters of our stellar�nebular model with those ob-tained by others authors. Pauldrah et al. (2004) developed an atmosphere modelfor NGC6826. They assumed a homogeneous radiation-driven atmosphere, spherialsymmetry, and solar metalliity. Zhekov and Perinotto (1998) (hereafter ZP98) ob-90



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral starTabla 5.11: Comparison of stellar - nebular Model parametersParameter P081 ZP982 SP083 This work
Teff (K) 44 000 45 000±10 000 47 500 46 000±2 000L/L⊙ 15 850 3 800 1 640 5 250±500log g (gs) 3.90 · · · 3.75 3.8±0.2Distane (kp) 3.18 2.12 1.40 1.2±0.2Kinemati age (yrs) 7 500 · · · 4200±500R/R⊙ 2.2 1.03 · · · 1.14±0.2M/M⊙ 1.40 0.565 · · · 0.6±0.3Mprogenitor/M⊙ · · · · · · · · · 1.4±0.2
M (M⊙ yr−1) 1.8×10−7 3.7×10−8 · · · 1.71×10−8±0.6
v∞ (kms−1 1 200 1000 -1400 · · · 1 150±150lumping fator · · · · · · · · · 0.06v sin i (kms−1) · · · · · · · · · 70±20Size (ar se) · · · · · · 20 20Inner radius (m) · · · · · · 6.283×1015 6.31×1016Outer radius (m) · · · · · · 4.189×1017 3.59×1017Filling fator · · · · · · 1.0 0.07Dust · · · · · · Siliates Siliates0.01µ 0.01µ
1 Pauldrah et al., 2004
2 Zhekov & Perinotto, 1998
3 Surendiranath & Pottash, 2008tained the stellar parameters using the evolutionary traks for CSPNs, the radiationdriven wind theory, and the interation stellar wind model. On the other hand, Su-rendiranath & Pottash (2008) (hereafter SP08) developed a nebular model, usingas ionization soure a not tailor �tted TLUSTY atmosphere model.In purely stellar studies is notable the lak in the nebular parameters, whilein nebular studies the lak is in the stellar wind parameters. Our uni�ed modelinludes stellar and nebular parameters. These parameters were obtained using aself-onsistent study of both: the nebula and the star. Sine the model atmosphereis used as a soure of ionization in the nebular model, a hange in some stellar91



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star

Figura 5.15: Stellar ionizing ontinua of our stellar model (CMFGEN) omparedwith a TLUSTY model. The parameters in our model are Teff=46 000K, L=5250L⊙,and log g=3.8. The parameters in TLUSTY model are T=47 500K, L=1640L⊙, andlog g=3.75.parameters implies a hange in the intensities and ionization degree in the nebula.The Teff and log g obtained for CS agree with the other works. Mass and Radiusagree with those obtained by ZP98, who used the evolutionary traks of Blöker(1995) in their analysis. The mass loss rate and terminal veloity of the wind isonsistent with stellar studies. The main di�erenes are in distane and luminosity.These parameters are degenerated. An inrease in distane implies an inrease inluminosity (L ∼ R2). In this work the distane was obtained from the evolutionarytraks, delimiting the permitted range by the Teff and dynamial age. The largernumber of observational onstritions produes a more reliable value.The Teff , log g, and d values obtained in this work agrees, within the errors,with those obtained by SP08. The only disrepany lies in the luminosity value.Figure 5.15 shows the omparison of the two ionization soures: CMFGEN modelwith Teff=46 000K, L=5250L⊙, log g=3.8, and TLUSTY model with T=47 500K,L=1640L⊙, and log g=3.75. Both ontinua are similar for values .16 eV. Therefore,both models reprodue the low ionizaion degree speies (e.g. [N II℄, [O II℄) in a92



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star

Figura 5.16: P-Cygni pro�les in the observed spetrum ompared with our stellarmodel (CMFGEN) and a TLUSTY model. The models are the same of Figure 5.15.
93



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral starsimilar way. for values greater than 16 eV the ontinuum in the TLUSTY modelis brigther than the ontinuum in the CMFGEN model. Therefore, the TLUSTYmodel an produe higher intensities values for speies with high ionization degree(e.g. [O III℄, [Ne III℄) than the CMFGEN model. This is true despite the fat thatthe luminosity of the CMFGEN model is ∼3 times the TLUSTY model one.Some of the ionizing photons of the star are absorbed by the wind. Reognizingthe importane of the presene of wind implies a greater luminosity; this is thease of our model. When the wind is not onsidered in the analysis, the state ofionization of the nebula is reprodued with a lower luminosity; this is the ase of theTLUSTY model used by SP08. Figure 5.16 shows the omparison of both modelswith P-Cygni pro�les observed in the UV spetrum of NGC6826. Our stellar model�ts the lines of the wind. The model used by SP08 presents a atmosphere withoutwind.The size of the nebula hanges in funtion of the assumed distane. Sine thedistane obtained agrees with that obtained by SP08, the inner and outer nebularradius agree too.5.9.2. AbundanesFigure 5.17 shows a omparison of abundanes obtained in this work for di�erentelements. The Inner region shows the lowest abundane of helium, and the highestabundanes of N, O, Ne, Cl, Ar and S in the presene of temperature �utuations(t2 6=0.00). This behavior is onsistent with the highest t2 value as ompared withthe other regions.Abundanes of the elements found in eah of the four regions agree within theerror bars both in the presene of temperature �utuations (t2 6=0.00) and in theirabsene (t2=0.00). This implies that, at least in the four regions studied, the hemialomposition of NGC6826 is homogeneous.All determinations of helium abundane agree: Helium in the four regions with
t2 6=0.00 and t2=0.0, and Helium from the stellar and nebular model. Note that theabundane of He in the nebula omes from reombination lines.It was not possible to determine the abundane of C in the regions of the nebula.The C abundane of the stellar model is in agreement with that obtained from thenebular model if we onsider the RL C II λ4267. But when the abundane of thenebular model omes from the CELs in UV, the nebular arbon is lower than the94



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral starTabla 5.12: Abundanes stellar-nebular uni�ed modelParameter SP081 This workAbundanes Nebular Nebular Nebular Stellar Solaramodel model t2 6=0 modelH 12.000 12.00 12.00 12.0 12.00He 11.041 11.06 11.05±0.02 11.06±0.02 10.93C 8.637 8.80 · · · 8.90±0.30 8.30N 7.820 7.79 7.88±0.45 8.18±0.30 7.78O 8.586 8.61 8.88±0.42 8.98±0.30 8.60Ne 7.903 7.95 8.28±0.45 · · · 7.84Si 6.636 6.67 · · · 8.24±0.30 7.51P 5.380 5.38 · · · 5.26±0.20 5.36S 6.377 6.28 6.66±0.45 7.60±0.30 7.14Cl 4.903 4.78 5.12±0.46 · · · 5.50Ar 6.114 6.22 6.47±0.48 · · · 6.18Fe 5.748 5.85 · · · 7.48±0.30 7.45
a Asplund, Greveese & Sauval,(2005)stellar one. We derived ADF(C+)=2.0. This result agree with Barker (1988).The stellar abundanes of He, N, and O are onsistent with those determinedfor the four regions of the nebula under the assumption of temperature �utuations(t2 6=0.00). However, we an say that the abundane of N and O is slightly higher inthe star than the nebula; this would our if the stellar wind ontinues to enrih itsatmosphere after to ejet the PN. The magnitud of the errors does not allows us todi�erentiate between these two hypotheses.In Figure 5.17 is lear that the S abundane in the star is greater than in thenebula by any of the methods used . Sulphur is the only element whih shows thisbehavior.The abundane of Si and Fe is lower in the nebular gas than in the star. Theseelements ould be depleted in dust grains. The Si abundane from the stellar modelis above the solar value. The Fe abundane from the stellar model is lose to thesolar value. 95



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star

Figura 5.17: Comparison of abundanes obtained to NGC6826 from the semiempirialmethods, stellar model (Star) and nebular model (CLOUDY). Triangles are the nebularabundanes assuming t
2=0.00, squares are the nebular abundanes assuming t

2 6=0.00, as-terisks represent the abundanes from the stellar model and diamonds are the abundanesfrom the photoionization model. The ontinuum line represents the solar value from As-plund et al. (2005). Dashed lines represent the average with t
2=0.00 and t

2 6=0.00. Thevalues on top orrespond to the [O III℄/[O II℄ rate, as indiator of the ionization degree ineah region.
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CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral star5.9.3. Evolutionary stageRiher et al. (2008, 2010) lassi�ed a sample of 40 Bulge planetary nebulae in fourevolutionary groups, relating the temperature of the entral star with the kinematisof the nebular shell from the earliest phases until the entral star eases its nulearburning. Their lassi�ation riteria were the ratio [O III℄λ5007/Hβ and the rate
He IIλ4686/Hβ.NGC6826 has [O III℄λ5007/Hβ=8.85, 8.37 and 8.20 for the Inner , Rim, andMedium region respetively. The He IIλ4686 is absent in the nebula spetrum. Inaordane with the previous lassi�ation, NGC6826 is a young nebula and its CSshould be on the horizontal portion of its post-AGB evolutionary trak in the H-Rdiagram. The age, L, and Teff determined above agree with this evolutive stage forNGC6826 (see Figure 5.2).5.10. ConlusionsWe have presented a uni�ed stellar-nebular model of the planetary nebula NGC6826. Observations of the CS and PN in the UV, optial and IR were reprodued.The large number of observational onstraints do not prove the uniqueness of themodel, but inrease its reliability.We determine the distane using evolutionary traks and explore possible solu-tions within the area bounded by the range of temperature and age of the nebula.The distane was determined simultaneously with other parameters: luminosity, Teff ,log g, and ionization degree of the nebula. This proedure redues the unertainty inthe distane.We derive the He, C, N, O, Si, S, and Fe abundanes of the entral star of �ttingthe observed UV and optial spetra. This is the �rst set of stellar abundanesdetermined for NGC6826. The abundanes reported in the literature orrespond tothe nebular gas.From the observed spetra of the nebula in four di�erent regions we �nd thatthe abundanes are onsistent with homogeneous hemial omposition.In the nebular model the abundanes were determined �tting the intensities in theobserved lines. H, He and C abundanes were derived from RLs in the optial spetra,while N, O, S, Cl, and Ar abundanes were derived CELs in the same spetral region.Additionally, the nebular abundanes were obtained from a semianalytial study,97



CAPITULO 5 The planetary nebula NGC 6826 and its entral staronsidering two hypotheses: temperature �utuations (t2 6=0.00) and homogeneoustemperature (t2 =0.00).The abundanes from RLs of He and C agree with those of stellar model. Thestellar abundanes of He, N, and O agree with the semianalitial study with t2 6=0.00.However, the measurements also agree with N and O abundanes slightly higher inthe star than the nebula. This ould suggests that the star ontinues to enrih itsatmosphere after to ejet the PN. The magnitud of the errors does not allows us todi�erentiate between these two hypotheses.The S abundane in the star is greater than in the nebula by any of the methodsused . Sulphur is the only element whih shows this behavior.
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Capítulo 6
La nebulosa planetaria NGC 7009 ysu estrella entral

NGC7009 es una nebulosa planetaria de forma elíptia. En la Figura 6.1 se pue-den apreiar distintas subestruturas dentro de la nebulosa. Es también onoidaomo Nebulosa de Saturno debido a su aparienia que reuerda a este planeta. Unaimagen profunda de NGC 7009 en [O III℄ revela la presenia de un halo gigante deaproximadamente 130′′(Moreno-Corral et al. 1998), araterizado por una serie de �lamentos fratura-dos, ubiertas semi irulares y ondensaiones irregulares. La región brillante de lanebulosa tiene unos 20′′en su eje mayor y 12′′en el eje menor. En la parte entralse observa una estrutura elíptia más brillante que el resto de la nebulosa. Esteestrutura, algunas vees llamada rim, mide 15′′en el eje mayor y 5′′sobre su ejemenor. En ada extremo del eje de la nebulosa, a unos 25′′se observan dos estru-turas llamadas FLIERs, regiones de baja ionizaion y mayor densidad presentes enalgunas nebulosas planetarias. En el entro de la nebulosa se enuentra la estrella.
6.1. El espetro de NGC 7009Para el analísis de NGC 7009 se utilizaron espetros en el UV y en el óptio on el�n de onoer los prinipales parámetros físios de la estrella entral y de la nebulosaplanetaria 99



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entral6.1.1. Observaiones en el óptioEl espetro óptio de NGC 7009 se obtuvo on el espetrógrafo ehelle REOSCmontado en el telesopio de 2.1m del Observatorio Astronómio Naional, en SanPedro Mártir, Baja California. Las observaiones se realizaron durante tres nohes:2, 3 y 8 de agosto de 2004. Los espetros fueron tomados on el CCD SITe de1024× 1024 pixeles, on una resoluión espetral R∼20 000. Se utilizó el Deker 8,ubriendo una área de 13′′×3′′. La rendija fue alineada ada nohe en una posiióndistinta on el �n de observar algunas regiones de interés. El 2 de agosto la rendija sealineó on el eje mayor de la nebulosa, el 3 de agosto on el eje menor de la nebulosay el 8 de agosto en una posión intermedia.La Tabla 6.1 muestra las posiiones en que se oloó la rendija y el tiempo deintegraión para ada uno de los espetros. La �gura 6.1 muestra la posiión de lastres rendijas sobre una imagen tomada por el telesopio espaial HubbleTabla 6.1: Observaiones en el óptioFeha Angulo de posiión (grados) Exposiiones Tiempo de integraión2 de agosto 18 13× 900 s 11 700 s3 de agosto 288 12× 900 s 10 800 s8 de agosto 30 8× 900 s 7 200 sLos datos fueron reduidos usando las rutinas estándar para espetrosopía ehe-lle del paquete IRAF. A ada una de las imágenes obtenidas se le sustrajo el bias.Las imágenes orrespondientes a una misma observaión fueron promediadas. A laimagen resultante se le sustrajo la luz dispersada y posteriormente se realizó laextraión del espetro. Al haer las extraiones se hiieron rebanadas de 3′′×1′′,obteniendo 3× 13=39 rebanadas. Los espetros resultantes fueron alibrados en �u-jo y en longitud de onda. Para la alibraión en �ujo se utilizaron las observaionesde las estrellas estándar HR8634 y HR9087. La alibraión en longitud de ondase realizó on una lámpara de Th Ar. Los espetros resultantes fueron separadosualitativamente en dos grupos:Espetros que ontienen más �ujo de la nebulosa y menos �ujo de la estrella:Las líneas en emisión son más altas mientras que las de absorión son asiinexistentes y se onfunden fáilmente on el ontinuo. El ontinuo es práti-amente plano y muy erano a ero.100



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entral

Figura 6.1: Posiiones de la rendija mostrando las observaiones realizadas enNGC7009 sobre una omagen del HST en [O III℄ λ5007. La línea ontinua orrespondea las observaiones del 2 de agosto, la línea punteada al 3 de agosto y la línea ondos puntos y un guión orresponde al 8 de agosto de 2004. Cada mara en la esalamostrada orresponde a un segundo de aro.Espetros que ontienen menos �ujo de la nebulosa y más �ujo de la estre-lla: Las líneas en emisión son bajas y se identi�an laramente las líneas deabsorión. El ontinuo es más alto que en los espetros del grupo anterior.A ada uno de los espetros del segundo grupo se le restó un espetro del primergrupo, busando haer ero la línea de [O III℄ λ4959. Se eligió esta línea porque suorigen es puramente nebular y no presenta problemas de saturaión omo podría serel aso de la línea de [O III℄ λ5007. Los espetros obtenidos se sumaron, resultando unespetro de la estrella por ada nohe de observaión. Finalmente estos tres espetrosse promediaron para obtener el espetro de la estrella on el que se desarrolló todoel análisis subseuente.A ada una de los espetros del segundo grupo se les restó el espetro orrespon-diente a la estrella para la misma posiión, obteniendo un espetro de la nebulosaen esa posiión.6.1.2. Observaiones en el ultravioletaComo se menionó antes, el espetro observado de una nebulosa planetaria esla suma de las ontribuiones nebular y estelar. En la región ultravioleta del espe-101



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entraltro las líneas de absorión de la atmósfera estelar son más intensas que el ontinuonebular. Para determinar los parámetros físios de la estrella entral es neesarioomplementar los espetros óptios on espetros en el UV. En el análisis de la es-trella entral de NGC 7009 se utilizaron espetros obtenidos de los datos públios delos satélites IUE y FUSE. El espetro FUSE fue onstruido a partir de el onjunto dedatos X0140201000 de el programa X014 (Investigador propietario: G. Sonneborn).Cada onjunto de datos produe oho fragmentos del espetro: 1asi, 2asi, 1alif,2alif, 1bsi, 2bsi, 1blif y 2blif. Cada uno se los segmentos fue esalado en �ujo ydesplazado en longitud de onda, haiéndolo oinidir on el segmento 1alif, debidoa que este segmento tiene la mejor alibraión en �ujo. El espetro resultante fuenormalizado para ser omparado on los modelos de atmósferas produidos por elódigo CMFGEN (Hiller y Miller, 1998). La desripión de estos modelos se enuetraen la Seión 6.3.Por otra parte, el espetro IUE se obtuvo promediando los espetros de altaresoluión: swp20869, swp27805, swp51871 y swp55981, pesándolos por el tiempode integraión. Los espetros IUE y FUSE ubren un intervalo de longitud de ondadesde los 915 a los 1975 Å. La alidad de los datos es aeptable a pesar de que elespetro esta ontaminado on líneas de hidrógeno del medio interestelar.La veloidad radial promedio que se obtuvo a partir de 192 líneas nebularesmedidas en el espetro óptio de NGC 7009, después de apliar una orreión he-lioéntria de 3.3 km s−1fue vr = −48,5±9 km s−1. Esta veloidad es onsistente onla publiada en otros trabajos. El General Catalogue of Stellar Radial Veloities deWilson, R.E. (1953) le asigna a NGC 7009 una vr =-46.6 km s−1 muy simialr al valorpubliado en el General athalogue of averaged stellar radial veloities for galatistars, Barbier-Brossat M. y Figon P. (2000), vr =-46.66 km s−1. Los espetros FUSE,IUE y óptio fueron desplazados en longitud de onda para orregir esta veloidadradial.6.2. Cálulo de la distaniaLas distanias a las nebulosas planetarias galátias tienen grandes inertidum-bres. NGC7009 no es la exepión, distintos trabajos le asignan una distania di-ferente, dependiendo del método utilizado. La Tabla 6.2 muestra algunos de estosvalores y el método utilizado para obtenerlos. Pottash (1980) y Gathier (1987) re-portan un valor de 0.6 kp, utilizando distintos métodos. El valor más alto es el102



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralTabla 6.2: Distanias reportadas para NGC 7009Referenia Método distania (kp)Cahn & Kaler (1971) Shklovsky-Hβ 1.3Cudworth (1974) Movimiento propio 1.9Milne & Aller Shklovsky-radio 1.3Pottash (1980) Expansión/extinión 0.6Daub (1982) Flujo en radio 0.8Amnuel et al. (1985) Diámetro del �ujo en radio 0.8Maiel (1984) Relaión Masa�Radio 0.9Barlow (1987) Flujo de Hβ 2.3Gathier (1987) Expansión 0.6Kudritzki & Méndez (1989) modelo de atmósfera 2.4Weidemann (1989) Masa de la estrella entral >1.6Méndez et al. (1992) Modelo de atmósfera 2.1Cahn et al. (1992) Shklovsky 1.2Kingsburgh & Barlow (1992) Densidad eletrónia 2.3Maiel (1995) Cinemátia UV-radio 1.6Fernandez et al. (2004) Promedio pesado 0.86obtenido por Kudritzki & Méndez (1989), utilizando modelos de atmósfera fuera delequilibrio termodinámio. Otros autores obtienen valores dentro de este intervalo.Como se explió en el Capítulo 4 existen parámetros de la estrella y la nebulosaque están degenerados on la distania. Para romper esta degeneraión el parámetrorítio es la distania.En la determinaión de la distania se utilizaron las trazas evolutivas de Vassi-liadis y Wood (1994) en onjunto on la edad inemátia de la nebulosa, siguiendoel método desrito en el Capítulo 4.Para delimitar el área permitida en el diagrama H�R es neesario estableer unintervalo para la Teff de la estrella. Una de las herramientas más utilizadas en ladeterminaión de esta temperatura son los oientes de líneas del mismo elementoen dos subseuentes estados de ionizaión.Después de analizar uidadosamente el espetro de la estrella entral de NGC 7009,en el óptio y UV, se enontró que algunas de las líneas neesarias para determinarla temperatura de la estrella están ontaminadas por emisión nebular. Por ejemplo,103



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entral

Figura 6.2: Región permitida dentro del diagrama H�R para NGC7009. Las líneasnegras orresponden a las trazas evolutivas de Vassiliadis & Wood para distintasmasas de la estrella progenitora. Las líneas azules delimitan el intervalo de Teff dela estrella y edad inemátia de la nebulosa.la línea de C IV λ1169 es fáilmente identi�able en el espetro UV, pero la líneade C III λ1177 está oulta por la emisión nebular. Las únias líneas adeuadas paraeste análisis fueron: Fe VI λλ1168 y 1121; y Fe VII λλ1174 y 1181. Dihas líneasse midieron en modelos on distinta temperatura y en el espetro observado. Losoientes Fe VII λ1181 / Fe VI λ1168 y Fe VII λ1174 / Fe VI λ1121, indian unatemperatura efetiva de 86 000± 5 000K. El error en la temperatura se estimó apartir de los modelos.Se midió la separaión entre las omponentes roja y azul de varias líneas en losespetros observados de la nebulosa. Las líneas de He II λ4686, [O III℄ λ5007, [N II℄
λ6548 y [N II℄ λ6583 indian una veloidad de expansión de la nebulosa de 19.5,20.2, 21.0 y 21.6 km s−1, respetivamente.104



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralAnalizamos las imágenes de NGC7009 obtenidas por el Telesopio Espaial Hub-ble en He II λ4686, [O III℄ λ5007 y [N II℄ λ6583 (Balik et al, 1998). La región entralde la nebulosa, exluyéndo los FLIERs se extiende 15′′ a ada lado de la CS sobreel eje mayor y 12′′ a ada lado de la CS sobre el eje menor. Nuestras observaionesse realizaron sobre esta región (ver Figura 6.1) que es la que se onsideró para elmodelo nebular desrito en la seión 6.5. En esta región domina la emisión de [O III℄
λ5007. Por esta razón se adoptó vexp = vexp [OIII] =20± 2 km s−1. El error se estimóa partir de la resoluión de los espetros observados.El intervalo de distania que se estableió fue 0.6≤ d ≤2.4 kp, de auerdo onlos datos publiados en la literatura. Con vexp = 20 km s−1 esto implia un intervalode edad inemátia para NGC7009 de 2 150 ≤ τkin ≤ 8 550 años.El área delimitada por el intervalo de temperatura y edad en el diagrama H�Rlimita los valores de Teff , L y τkin que puede tomar el modelo estelar�nebular deNGC7009. Conoiendo la veloidad de expansión, un valor de τkin implia un valorde la distania y por lo tanto, un tamaño de la nebulosa. La Figura 6.2 muestrael área permitida en el diagrama H�R. En diha �gura se observa que la masa dela estrella progenitora de NGC7009 se enuentra entre 1.5 y 2.0 M⊙. Se hiieronajustes al modelo estelar-nebular, modi�ando los valores de Teff , L y d de auerdoa las ombinaiones permitidas dentro del área marada en la Figura 6.2. Se hiie-ron iteraiones hasta enontrar el modelo estelar-nebular que mejor reprodue lasobservaiones en la estrella y la nebulosa.El mejor modelo se obtuvo on la ombinaión de parámetros Teff=86 000 ±5 000 K,
L=5500±250 L⊙, τkin=4200±1000 años y d=1.4 ±0.5 kp. Los errores se estimarona partir de los modelos y las trazas evolutivas.6.3. Modelo EstelarCon el �n de onoer los parámetros básios de la estrella se busó reproduir elespetro observado on un espetro sintétio generado por el ódigo de atmósferasestelares CMFGEN desarrollado por Hiller y Miller (1998). Este ódigo permite eltratamiento de las euaiones de transferenia radiativa y equilibrio estadístio ensimetría esféria fuera del equilibrio termodinámio. Fue desarrollado para modelarestrellas on vientos y altas temperaturas efetivas (Teff>40 000K). Estas arate-rístias haen que el ódigo CMFGEN sea adeuado para modelar estrellas entralesde nebulosas planetarias, uyas atmósferas se enuentran en el intervalo de tempe-105



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralraturas 40 000≤Teff≤200 000K y pueden tener viento.El análisis de la estrella entral por medio de modelos de atmósferas requierealular varios modelos. El espetro sintétio orrespondiente a un modelo es om-parado on las observaiones. Posteriormente se alula otro modelo ambiando solouno de los parámetros de entrada, manteniendo el resto de ellos �jo. CMFGENpermite ambiar el valor de varios de los parámetros de entrada simultáneamente.Sin embargo, variar solo uno de ellos permite estudiar mejor su efeto en las líneasespetrales.Para obtener los modelos preliminares y �nal de la estrella entral de NGC7009fue neesario manipular 14 parámetros de entrada en el ódigo CMFGEN. Se in-luyeron: parámetros básios de la estrella, i.e. luminosidad, temperatura efetiva,gravedad y tasa de pérdida de masa; parámetros del viento, i.e. ley de veloidad,veloidad terminal del viento (v∞) y fator de llenado del viento o lumping fator ;y �nalmente, abundanias de distintos elementos, i.e. He, C, N, O, Si, S y Fe.El proeso de variar solo un parámetro de entrada y omparar el espetro sintétioobtenido on las observaiones se repite varias vees hasta enontrar un modelo quereproduza de manera aeptable la mayoría de las líneas de los espetros observados.Obtener el modelo �nal de NGC7009 requirió alular alrededor de 100 modelos dela estrella entral.Paralelamente al análisis desrito en la seión 6.2 se determinó la veloidad ter-minal del viento (v∞) y posteriormente, la tasa de pérdida de masa ( 
M). Finalmentese determinó la omposión químia: He, C, N, O, S y Fe.Se determinó Teff=86 000 K a partir de dos riterios:Reproduir el estado de ionizaion de la nebulosa, asoiando valores de lumi-nosidad de la estrella y edad inemátia de la nebulosa de auerdo a las trazasevolutivas.Por medio de los oientes Fe VII λ1174/Fe VIλ1121 y Fe VII λ1181/Fe VIλ1168.Los valores observados son 1.943 y 1.030, mientras que los valores obtenidosdel modelo fueron 1.870 y 1.080, respetivamente.Las alas de las líneas de Balmer en el espetro óptio son sensibles a los ambiosen la gravedad de la estrella, pero también a ambios en Teff y luminosidad. Cadaombinaión de Teff y L requiere un ajuste del valor de log g. La Figura 6.3 muestra6 líneas de Balmer presentes en el espetro de la estrella y la omparaión de tres106



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entral

Figura 6.3: Comparaión de las alas en las líneas de Balmer del espetro observadoon modelos de Teff=86 000 K, L=5500L⊙ y distinta gravedad super�ial. A partirde estos modelos se determinó log g= 5.3±0.2.
107



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralmodelos on distinta log g. Enontramos que los modelos on log g=5.1 están er-anos al límite de Eddington. A pesar que el ajuste de las líneas de Balmer pareepermitir log g<5.1, para Teff∼86 000 K y L ∼5 500 L⊙, el ódigo CMFGEN no puedealular un modelo on estas araterístias. Por lo anterior se tomó 5.1 omo límiteinferior del valor de log g. De los modelos estelares se obtuvo log g=5.3±0.2.6.3.1. Viento estelarLos per�les P-Cygni presentes en el espetro UV de la estrella entral de NGC 7009indian la presenia de un viento de alta veloidad. Para modelar este viento se uti-lizó una ley de veloidad tipo β (Hillier et al. 2003):
v(r) =

Vphot + (V∞ − Vphot)(1 − Rstar

r
)β

1 +
Vphot

Vcore
exp(Rstar−r

heff
)

, (6.1)donde: h es la esala de altura
V∞ es la veloidad terminal del viento,
Rstar es el radio de la estrella,
β es el exponenete usual en ley de veloidad tipo β,
Vphot es la veloidad en la fotósfera de la estrella y fue �jada en 10 kms−1,
Vcore determina a que profundidad se extiende el modelo dentro de la atmósferade la estrella y fue �jado en 0.01, valor que permite que el modelo iniie en la regióndonde la estrella se enuentra en equilibrio hidrostátio,
heff es la esala de altura isotérmia efetiva en la base de la atmósfera.El espetro de la estrella entral muestra poos per�les P-Cygni, i.e. el dobletede N V λ1239/43, el doblete de O VI λ1032/38, la línea de O V λ1372 y las líneas de

S VI λλ933 y 945. No todos estos per�les son adeuados para estudiar la veloidadterminal del viento: las líneas de S VI están ontaminadas por absorión interestelar.El doblete de O VI presenta una veloidad terminal del viento muy distinta a la delos otros per�les P-Cygni (v∞=3050 km s−1, ver Figura 6.4), después de orrer variosmodelos modi�ando distintos parámetros: Teff , log g, 
M, O/H y fator de llenadodel viento (cf), no fue posible reproduir satisfatoriamente la línea de O Vλ1372.Por lo anterior la veloidad terminal se determinó úniamente a partir del doblete
N V λ1239/43, obteniendo v∞=2650 km s−1. Al omparar las líneas de S VI λλ933y 945 se observó que se reproduen bien on esta veloidad (Figura 6.4).El modelo supone que la ley de veloidad es monotónia. La forma de los per�lesP-Cygni depende de varios parámetros, además de v∞. Variar la tasa de pérdida de108



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralmasa y la abundania del elemento orrespondiente introdue diferenias importan-tes en la forma de dihos per�les. El fator de llenado del viento o lumping fatores un parámetro que india si el viento esta formado por un gas difuso todo de lamisma densidad (f=1) o por agrupaiones más densas que dejan espaios vaíosentre ellas (f<1). Haiendo ambios en el valor del lumping fator en los modelosse observan diferenias en la forma de los per�les P-Cygni, sobre todo en el ala azul.En uanto a la altura de la emisión o la profundidad de la absorión en los per�lesP-Cygni, las variaiones en el f tienen un efeto inverso a las variaiones en la tasade pérdida de masa. Esto es, aumentar el f tiene un efeto similar a disminuir elvalor de 
M; por esta razón, estos dos parámetros se deben ajustar simultáneamente.Como se dijo antes, el espetro de la estrella entral de NGC7009 presenta poosper�les P-Cygni, algunos de ellos ontaminados por absorión interestelar. De auer-do a las teorías de evoluión estelar se espera un aumento en la antidad de N y O dela estrella. Suponer abundania solar no es, en este aso, la mejor aproximaión. Porotra parte, no es posible determinar un valor de 
M que ajuste los per�les P-Cygnide distintos elementos si se desonoe la abundania de ada uno de ellos.El espetro óptio de la estrella entral de NGC7009 presenta poas líneas deabsorión, las mayoría de ellas son muy débiles. La forma de los per�les P-Cygni enel UV depende de la abundania pero también de la tasa de pérdida de masa. Nofue posible separar estos parámetros para las líneas de N y O en el UV. Se deidióproeder de la siguiente manera: se orrieron modelos variando la abundania deazufre, busando reproduir la línea de absorión de S VI λ1117. Una vez �jadala abundania de azufre, se orrieron modelos on distinta 
M busando reprodu-ir los per�les P-Cygni de S VI λλ933 y 945. Con este proedimiento se obtuvo
M=8× 10−10 M⊙ yr−1. Una vez onoida 
M se proedió a determinar la abundaniade N y O. Adiionalmente, se enontró que el doblete de N V λ1239/43 se reproduebien on f=0.08.6.3.2. MasaLa masa es un parámetro difíil de determinar. No existe un indiador direto dela masa en las observaiones, por lo tanto la masa de una estrella se alula a partirde otros parámetros. Conoiendo la luminosidad de la estrella es posible estimar sumasa on la euaión
L

L⊙

= 56 694

(

Mc

M⊙

− 0.5

)

, (6.2)109



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entral

Figura 6.4: Per�les P-Cygni presentes en el espetro de NGC7009.válida para las trazas evolutivas de Vassiliadis & Wood (1994). En esta euaión
L es la luminosidad y Mc la masa del remanente estelar. Con L=5500L⊙ se obtu-vo M=0.6± 0.03M⊙. El error se estimó on los valores de luminosidad máxima ymínima que se pueden tener dentro del área permitida en el diagrama H�R (Figu-ra 6.2). Por otra parte, el ódigo CMFGEN permite onoer la masa de la estrellauna vez que se han �jado la temperatura y gravedad. La masa obtenida del modelofue M=0.81± 0.36M⊙. La inertidumbre en la determinaión de la gravedad en losmodelos se re�eja en la inertidumbre asoiada a la masa. Un pequeño aumento en elvalor de la masa de la estrella entral implia un aumento onsiderable en la masa dela estrella progenitora y por lo tanto, una historia evolutiva distinta. Méndez et al.110



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entral

Figura 6.5: Líneas utilizadas en el aálisis de rotaión. A partir de estas líneas sedeterminó v sen i=110±20 km s−1.(1992) obtienen un modelo de atmósfera nLTE para la estrella entral de NGC7009.A partir de diho modelo derivan M=0.66M⊙. Los dos valores de la masa aluladosen este trabajo oiniden on el de Méndez et al. (1992) dentro de las barras deerror.6.3.3. Veloidad de rotaiónComo se menionó en el apítulo 2, existen varios métodos para determinar laveloidad de rotaión de una estrella a partir del ensanhamiento Doppler observado111



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralen sus líneas espetrales. En el aso de NCG7009 se optó por reproduir lo mejorposible el ensanhamiento observado en todas las líneas espetrales, desde el UVhasta el óptio. Para esto se utilizó el programa ROTIN3 que forma parte del ódigode atmósferas estelares TLUSTY (Hubeny & Lanz 1995). Este programa permiteensanhar rotaionalmente todas las líneas del espetro sintétio obtenido on elódigo CMFGEN de modo que pueda ser omparado on el espetro observado.Las líneas ideales para un análisis de rotaión deben estar aisladas y no ser unamezla de dos o más transiiones. En el espetro de NGC7009 es di�il enontrarlíneas espetrales que umplan on esta araterístia. El espetro FUSE está muyontaminado por líneas de absorión interestelar y por algunas líneas de emisión dela nebulosa, muhas líneas están mezladas. Se enontraron solo dos líneas relativa-mente aisladas: S VI λ1117 y C IV λ1169. En el espetro IUE no se enontró ningunalínea apropiada para el análisis de rotaión. Este segmento del espetro presenta mu-has líneas de absorión, mezla de distintos iones y algunos per�les P-Cygni, en losque el anho de la línea está dominado por la veloidad del viento y por lo tanto sonprátiamente insensibles a los ambios en v sen i. En el espetro óptio hay poaslíneas de absorión. Las mejores líneas que se pudieron enontrar en este segmentodel espetro fueron las de He II λλ4542 y 5411.El espetro sintétio adoptado omo modelo �nal fue ensanhado rotaionalmenteon TLUSTY a distintos valores de v sen i hasta obtener el mejor ajuste de lasuatro líneas estudiadas (Figura 6.5). Comparando los espetros sintétios on losobservados se adoptó v sen i=110±20 km s−1. Se enontró que las líneas de He II sonun poo más sensibles a ambios en log g que a ambios en v sen i, sin embargo, sereproduen bien on el valor de v sen i adoptado.6.3.4. Composiión químiaDespués de �jar los parámetros fundamentales de la estrella: Teff , log g, luminosi-dad, tasa de pérdida de masa y veloidad terminal del viento es posible determinarsu omposiión químia.El proedimiento onsistió en orrer modelos aumentando o disminuyendo unpoo la antidad de un elemento en partiular, manteniendo el resto de los paramé-tros �jos, hasta enontrar el modelo que reprodue lo mejor posible la mayoría de laslíneas observadas para este elemento. Este proeso se repite para ada elemento delque se tengan líneas en los espetros observados. Posteriormente se hae un modelo112



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entral

Figura 6.6: Líneas de He II presentes en el espetro UV y óptio de NGC7009. Sepuede observar que son poo sensibles a ambios en la antidad de He/Hon los valores obtenidos para ada elemento y �nalmente se haen ajustes �nospara reproduir lo mejor posible la mayor antidad de líneas observadas.Es importante reordar que un modelo inluye muhos de los proesos físios yquímios que ouren en la estrella pero desafortunadamente no todos ellos. Esta es larazón de que el modelo no pueda reproduir algunas líneas. Sin embargo, el modelo�nal adoptado reprodue bien el espetro de NGC7009 desde el UV hasta el óptio.La Teff enontrada para la estrella entral de NGC7009 es de 86 000 K. A es-ta temperatura el helio está ompletamente ionizado. Las líneas de He II λλ1640,4542 y 5411. se utilizaron para obtener la abundania de helio. Se observó que di-113



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entral

Figura 6.7: Lineas de arbono. Las líneas de C IVλλ 1548 y 1550 requieren unaabundania de arbono muy alta para ser reproduidas (ver el texto).has líneas son poo sensibles a los ambios en la antidad de He del modelo yque un amplio intervalo de valores de He/H reproduen aeptablemente estas lí-neas. En base a los modelos presentados en la Figura 6.6 se adoptó un valor delog(He/H)+12=11.0±0.12 para el modelo estelar.La abundania de arbono fue determinada usando la línea de absorión de C IV
λ1169. Se logró reproduir esta línea on 12+log N(C)/N(H)=7.70 dex (ver Figu-ra 6.7). El ala azul de las líneas de C IV λλ1548 y 1550 no se logró reproduir ha-iendo variaiones en el lumping fator pero si aumentando la antidad de arbonohasta log (C/H)+12=10.0 dex. Este valor es demasiado alto y poo reíble. Estaslíneas están ontaminadas por emisión de la nebulosa, debido a esto se desartarondel analisis de omposiión químia.El espetro de la estrella presenta poas líneas de nitrógeno. Las líneas de N III
λλ991 y 992 y N IV λ955 están ontaminadas por emisión nebular y no pudieroninluirse en el análisis de abundania. Las líneas de N V λλ4944 y 4946 en el óptioestán traslapadas y apareen omo una sola línea. Estas líneas son insensibles a losambios en la abundania de nitrógeno (ver Figura 6.8). La antidad de nitrógenopresente en la atmósfera de NGC7009 se determinó úniamente on el doblete de
N V λλ1239/43 en el UV. Se onsiguío un buen ajuste on log(N/H)+12=8.70± 0.30(ver Figura 6.8). Este valor esta por enima del valor solar.114
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Figura 6.8: Líneas de N V presentes en el espetro UV y óptio de NGC7009.Solo el doblete λλ1239/43 es sensible a los ambios en la antidad de nitrógeno. Laslíneas de emisión en el óptio son insensibles a estos ambios.

Figura 6.9: El per�l P-Cygni de O V λ1372 es sensible a los ambios en la antidadde oxígeno pero no se onsiguió reproduirlo satisfatoriamente (ver el texto). Lalínea de emisión de O V λ4930 es insensibles a ambios en la antidad de oxígeno.El espetro de NGC7009 exhibe poas líneas de oxígeno. Se busó reproduir laslíneas de O Vλλ 1372 y 4930. La primera es sensible a ambios en la antidad de115



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entraloxígeno. Se orrieron modelos variando la antidad de este elemento, la veloidad delviento y el lumping fator, sin embargo, no se logró reproduir satisfatoriamente elper�l P-Cygni O Vλ1372. En la Figura 6.9 se muestra esta línea, omparándola ontres modelos. De esta Figura se obtuvo log(O/H)+12 dex, 9.30±0.40. La línea de
O VIλ3930 es insensible a ambios en la antidad de oxígeno y tampoo se reprodujosatisfatoriamente.

Figura 6.10: Líneas de S VI presentes en el espetro UV y óptio de NGC7009.Solo el doblete λλ1239/43 es sensible a los ambios en la antidad de nitrógenomientras que las líneas de emisión en el óptio son insensibles a los mismos.116
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Figura 6.11: Líneas de Fe VI presentes en el espetro UV de NGC7009. A partirde estas líneas se obtuvo la abundania de Fe en la estrella entral.NGC7009 presenta emisión difusa de rayos X, orrespondiente a un plasma a
T ≈1.8×6 K (Guerrero et al. 2002). Se desonoe si esta emisión proviene de laestrella o de la nebulosa. Como se menionó en la Seión 6.3.1, el doblete de
O VIλ1032/38 está subestimado por el modelo estelar adoptado. El O V presen-te en la atmósfera de la estrella podría ser sobre-ionizado por radiaión de rayos Xgenerada por hoques internos en el viento, aumentando el doblete de O VI λ1032/38.Este omportamiento ha sido relaionado antes on la existenia de rayos X difusosen el interior de la ubierta nebular (Georgiev et al., 2008). La sobreionizaión delviento es un efeto que no puede ser reproduido por los modelos estelares utilizadosen este trabajo.Como se menionó en la seión 6.3.1, la abundania de azufre se determi-nó busando reproduir la línea de S VI λ1117. Se obtuvo un buen ajuste onlog(S/H)+12=8.78±0.35 dex. Los per�les P-Cygni de S VIλλ933 y 946 se repro-duen on esta abundania y 
M=8×10−10 M⊙ yr−1 . La línea de S VI 5291 es poosensible a los ambios en la antidad de S/H (ver Figura 6.10).El espetro UV muestra muhas líneas de Fe V y Fe VI, partiularmente entre los1300 y 1500 A. Sin embargo, muhas de ellas son débiles y están traslapadas entre sio on líneas produidas por otros elementos. Se eligió estudiar el omportamiento delas líneas de Fe VI λλ1174 y 1181 del espetro FUSE. Estas líneas están relativamenteaisladas y son más profundas que aquellas que se enuentran en el espetro IUE.Se onsiguió reproduir estas líneas on 12+log(Fe/H)=7.48±1.10. Como se puedeobservar, la inertidumbre en el valor de Fe es alta.117



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entral6.4. Estudio del gas Nebular de NGC 7009Como se menionó en la Seion 6.1.1 las observaiones en el óptio fueron dividi-das en rebanadas de aproximadamente 1′′×3′′, on lo que se obtuvieron 39 espetros,de los uales sólo 15 resultaron adeuados para el análisis de la nebulosa. El oienteseñal a ruido (S/N) en ada uno de estos espetros es bueno en el aso de líneasintensas, por ejemplo: Hβ. Sin embargo, algunas líneas débiles no son evidentes enalgunos de estos espetros. Este es el aso de las líneas de [S II℄λλ 6716 y 6731,neesarias para determinar densidad eletrónia. Con el �n de mejorar la S/N sedeidió agrupar estos 15 espetros en regiones. El riterio para esta lasi�aiónfue el grado de ionizaión. Para determinarlo se utilizó el oiente [O III℄/[O II℄(λ4363+λ4959)/(λ3726+λ3729). Oho espetros on 34<[O III℄/[O II℄<38 se su-maron para obtener la región de ionizaión media (en lo suesivo Media). OtrosSiete espetros on 39<[O III℄/[O II℄<50 se sumaron para obtener la región de altaionizaión (en lo suesivo Alta).6.4.1. Intensidades de líneasSe midieron las intensidades de todas las líneas enontradas en los espetros delas dos regiones. Las intensidades fueron medidas integrando el �ujo de la líneaentre dos límites dados, sobre un ontinuo loal estimado a ojo. Lo anterior se llevóa abo on la tarea splot del paquete IRAF. Los oe�ientes de enrojeimientopara ada región se determinaron omparando los oientes Hα/Hβ, Hγ/Hβ, Hδ/Hβobtenidos de los espetros observados on los orrespondientes oientes teóriosdeterminados por Storey & Hummer (1995), suponiendo Te=10 000K y Ne=2000m3y utilizando la ley de extinión de Seaton (1979). Se obtuvo c(Hβ)=0.09 y 0.12para las regiones Alta y Media, respetivamente. Se adoptó c(Hβ)=0.11 para ambasregiones. En la Tabla 6.3 se muestran las intensidades de las líneas de emisión enlas dos regiones estudiadas, la primera olumna presenta la longitud de onda delaboratorio (λo) adoptada, la segunda y terera olumnas orresponden al ion y elnumero de multiplete o transiión orrespondiente a ada línea. Las olumnas 4 y 8presentan la longitud de onda (λ) medida para ada línea, en la región Alta y Media,respetivamente. Siguiendo este formato, las olumnas 5 y 9 presentan F(λ), el �ujoobservado relativo a Hβ, medido en unidades donde F(Hβ)=100. Las olumnas 6y 10 muestran el �ujo orregido por enrojeimiento relativo a Hβ, normalizado a118



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entral
I(Hβ)=100. Finalmente, las olumnas 7 y 11 presentan el porentaje de error (1σ)en las intensidades de las líneas. Los errores se alularon asumiendo que la líneamás débil que medimos es ∼3 vees el nivel del ruido en el espetro.' Tabla 6.3Intensidades de las Líneas NebularesAlta Media

λ0 Ion ID λ F I %Err λ F I %Err3686.83 H I H19 3686.26 1.497 1.601 14.24 · · · · · · · · · · · ·3691.55 H I H18 3690.87 1.008 1.079 16.99 3690.90 1.028 1.099 14.063697.15 H I H17 3696.53 1.314 1.405 15.05 3696.47 1.773 1.896 11.013703.85 H I H16 3703.22 2.144 2.292 12.14 3703.09 1.987 2.124 10.473711.97 H I H15 3711.30 2.573 2.749 11.24 · · · · · · · · · · · ·3721.94 H I H14 3721.01 3.284 3.506 10.19 3721.02 3.520 3.758 8.273726.03 [O II℄ F1 3725.25 7.509 8.014 7.73 3725.16 7.785 8.309 6.323728.82 [O II℄ F1 3727.99 3.532 3.769 10.07 3727.89 3.837 4.095 8.003734.37 H I H13 3733.57 2.582 2.754 11.17 3733.47 2.743 2.926 9.103750.15 H I H12 3749.37 3.565 3.799 9.81 3749.53 3.404 3.627 8.333754.70 O III 2 · · · · · · · · · · · · 3754.11 0.753 0.802 15.983759.87 O III 2 · · · · · · · · · · · · 3759.24 3.115 3.318 8.603770.63 H I H11 3769.90 3.648 3.882 9.68 3769.83 0.301 0.320 24.673797.80 [S III℄ F2 3797.05 5.821 6.183 8.18 3796.98 5.794 6.155 6.833797.92 H I H103819.62 He I 22 3819.08 1.058 1.123 16.07 3819.03 1.208 1.282 12.643835.39 H I H9 3834.66 6.881 7.295 7.71 3834.61 7.112 7.539 6.373868.75 [Ne III℄ F1 3867.93 114.966 121.65 5.09 3868.19 112.729 119.286 4.233888.61 He I 2 3888.26 22.148 23.411 5.87 3888.20 21.860 23.106 4.903964.73 He I 5 3964.08 0.875 0.921 16.82 3964.01 0.885 0.932 13.973967.46 [Ne III℄ F1 3966.78 34.055 35.842 5.52 3966.72 31.903 33.578 4.623970.07 H I H7 3969.36 15.670 16.490 6.18 3969.31 15.919 16.753 5.134026.21 He I 18 4025.58 2.650 2.781 10.29 4025.54 2.776 2.913 8.344068.91 C III 10 1.262 1.321 25.82 4068.58 1.453 1.522 10.864072.16 O II 10 · · · · · · · · · · · · 4071.05 0.506 0.530 17.534075.86 O II 10 4074.98 0.620 0.649 19.06 4074.91 0.689 0.721 15.164097.50 Fe II 20 4096.73 2.778 2.906 9.92 4096.70 2.557 2.674 8.544101.74 H I H6 4101.13 24.261 25.368 5.68 4101.09 25.820 26.999 4.694103.37 N III 1 4102.72 1.319 1.319 13.43 4102.71 1.547 1.617 10.474119.22 O II 20 4118.60 0.304 0.318 26.36 · · · · · · · · · · · ·4143.76 He I 53 4142.71 0.332 0.346 25.07 4142.69 0.400 0.417 19.14119



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralTabla 6.3Intensidades de las Líneas NebularesAlta Media
λ0 Ion ID λ F I %Err λ F I %Err4199.83 He II 3 4199.20 0.618 0.644 18.29 4199.11 0.547 0.570 16.174227.44 [Fe V℄ 2F · · · · · · · · · · · · 4226.51 0.447 0.465 17.614267.26 C II 6 4266.59 0.963 0.999 14.59 4266.45 1.128 1.170 11.364338.67 He II 4338.14 0.815 0.842 15.31 4338.22 1.014 1.048 11.604340.47 H I H5 4339.84 47.817 49.405 5.23 4339.64 46.224 47.758 4.364349.43 O II 2 4349.14 0.265 0.274 25.80 4348.56 0.213 0.220 23.974363.21 [O III℄ F2 4362.42 9.064 9.351 6.55 4362.36 9.047 9.333 5.424379.11 N III 18 4378.31 0.707 0.728 16.07 4378.19 0.678 0.699 13.674387.93 He I 51 4386.99 0.640 0.659 16.76 4386.96 0.729 0.751 13.184471.50 He I 14 4470.60 5.682 5.821 7.11 4470.57 5.764 5.905 5.904510.91 N III 3 4510.47 0.173 0.177 29.44 · · · · · · · · · · · ·4541.59 He II 4540.82 0.728 0.742 14.78 4540.79 0.788 0.804 11.914610.14 O II 92 4609.23 0.266 0.270 22.77 · · · · · · · · · · · ·4634.14 N III 2 4633.35 1.837 1.862 9.67 4633.32 1.930 1.958 7.924638.86 O II 1 4638.12 0.319 0.323 20.57 4638.07 0.378 0.384 15.864640.64 N III 2 4639.86 4.346 4.406 7.28 4640.02 4.769 4.835 5.924641.81 O II 1 4641.22 0.662 0.671 14.68 4641.22 0.668 0.677 12.214649.13 O II 1 4648.26 1.073 1.087 11.88 4648.22 1.044 1.058 10.034650.84 O II 1 4649.93 0.421 0.427 17.95 4649.90 0.435 0.441 14.764658.10 [Fe III℄ F3 · · · · · · · · · · · · 4657.17 0.087 0.088 31.874661.63 O II 1 4660.60 0.362 0.366 19.16 4660.57 0.300 0.303 17.484676.24 O II 1 4675.39 0.202 0.204 25.06 4675.40 0.222 0.225 19.994685.68 He II 1 4684.84 28.293 28.600 5.29 4685.10 26.338 26.623 4.434711.37 [Ar IV℄ F1 4710.65 4.891 4.936 6.90 4710.60 4.718 4.761 5.804713.17 He I 12 4712.49 0.702 0.709 13.77 4712.46 0.742 0.749 11.224740.17 [Ar IV℄ F1 4739.35 5.992 6.036 6.52 4739.30 5.909 5.952 5.454859.32 He II 2 · · · · · · · · · · · · 4858.60 2.335 2.335 6.694861.33 H I H4 4860.39 100.000 100.000 4.97 4860.33 100.000 100.000 4.134921.93 He I 48 4921.17 1.402 1.397 9.21 4921.14 1.475 1.470 7.554931.23 [O III℄ F1 4930.54 0.263 0.262 18.56 4930.31 0.254 0.253 15.764958.91 [O III℄ F1 4957.91 537.447 534.483 4.89 4957.95 441.338 438.904 4.075015.68 He I 4 5015.00 2.036 2.019 7.69 5014.93 2.123 2.105 6.335041.03 Si II 5 5040.31 0.142 0.141 22.43 5040.27 0.163 0.161 17.555047.74 He I 5046.84 0.090 0.089 27.75 5046.89 0.156 0.154 17.835071.50 Ni II · · · · · · · · · · · · 5070.72 0.224 0.224 14.665412.00 [Fe III℄ F1 5410.64 2.100 2.043 7.11 5410.62 2.103 2.047 5.925517.71 [Cl III℄ F1 5516.89 0.392 0.379 12.94 5516.89 0.430 0.416 10.38120



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralTabla 6.3Intensidades de las Líneas NebularesAlta Media
λ0 Ion ID λ F I %Err λ F I %Err5537.88 [Cl III℄ F1 5536.96 0.540 0.521 11.32 5536.91 0.549 0.530 9.385592.24 O III 5 · · · · · · · · · · · · 5591.08 0.074 0.071 23.425666.63 N II 3 · · · · · · · · · · · · 5665.79 0.065 0.062 24.965679.56 N II 3 5678.81 0.100 0.095 24.26 5678.70 0.130 0.124 17.865754.64 [N II℄ F3 5753.56 0.190 0.181 17.91 5753.48 0.187 0.178 15.055801.51 C IV 1 5800.50 0.187 0.187 18.03 5800.31 0.260 0.247 12.955812.14 C IV 1 5811.51 0.168 0.168 18.96 5811.12 0.090 0.085 21.295875.67 He I 11 5874.67 16.131 15.273 5.22 5874.58 17.019 16.114 4.336004.80 He II · · · · · · · · · · · · 6003.75 0.035 0.033 33.546037.20 He II · · · · · · · · · · · · 6035.78 0.040 0.038 31.646074.30 He II · · · · · · · · · · · · 6072.98 0.045 0.042 29.996101.80 [K IV℄ 6100.78 0.148 0.148 20.12 6100.87 0.194 0.182 14.796118.20 He II 6117.22 0.052 0.052 33.30 6117.26 0.064 0.060 25.176151.43 C II 16.04 6150.10 0.046 0.046 35.52 6150.03 0.056 0.052 26.916170.70 He II 6169.77 0.058 0.058 31.56 6169.68 0.058 0.054 26.366233.80 He II · · · · · · · · · · · · 6232.68 0.067 0.062 24.586312.10 [S III℄ F3 6311.18 1.318 1.226 8.16 6311.12 1.247 1.160 6.926347.10 Si II 2 · · · · · · · · · · · · 6345.92 0.077 0.072 22.906371.37 Si II 1A 6370.29 0.097 0.090 24.62 6370.21 0.106 0.098 19.686393.50 [Mn V℄ · · · · · · · · · · · · 6392.62 0.066 0.061 24.726406.50 He II 6405.18 0.166 0.166 19.06 6405.11 0.190 0.176 14.946461.95 C II 0 6460.75 0.114 0.105 22.77 6460.64 0.119 0.110 18.636527.40 [N II℄ F1 6526.09 0.214 0.198 16.92 6526.07 0.218 0.201 14.026548.03 [N II℄ F1 6547.05 1.751 1.615 7.84 6546.94 1.928 1.778 6.066560.10 He II 6559.26 7.560 7.560 5.59 6559.24 7.791 7.182 4.636562.82 H I H3 6561.70 321.982 296.764 4.89 6561.62 326.797 301.203 4.066578.05 C II 2 6576.88 0.374 0.344 13.21 6576.78 0.285 0.263 12.416583.41 [N II℄ F1 6582.34 5.702 5.251 5.80 6582.23 5.772 5.317 4.826678.15 He I 46 6677.10 4.654 4.273 5.99 6677.04 4.562 4.189 5.006683.20 He II 7 6682.27 0.327 0.327 14.00 6682.28 0.261 0.239 12.936716.47 [S II℄ F2 6715.44 0.598 0.548 10.86 6715.39 0.612 0.561 8.986730.85 [S II℄ F2 6729.79 1.031 0.945 8.86 6729.74 1.050 0.962 7.34
' 121



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralTabla 6.4: Temperaturas y densidades eletróniasRegionesParámetro Lineas Alta Media
Te (K) [N II℄ 14 120 +2610

−1 670 12 527 +1590
−1 120

Te (K) [O III℄ 9 700 ±255 10 290 +250
−180

Ne (cm−3) [S II℄ 5 500 +8610
−2 120 5 150 +5100

−1 800

Ne (cm−3) [O II℄ 2 960 +960
−720 2 510 +620

−500

Ne (cm−3) [Cl III℄ 6 940 +5000
−2 580 5 710 +3100

−1 880

Ne (cm−3) [Ar IV℄ 7 630 +2040
−1 620 8 300 +1810

−4 0606.4.2. Temperaturas y DensidadesLas ondiiones físias del gas ionizado mas estudiadas son la temperatura y den-sidad eletrónia: Te y Ne, respetivamente. Para onoerlas se pueden utilzar o-ientes de líneas olisionalmente exitadas (CELs por sus siglas en inglés). En estetrabajo se utilizó la tarea temden del paquete nebular de IRAF (Shaw y Dufour,1995) para determinar Te y Ne. Las densidades eletrónias fueron derivadas de losoientes [S II℄ λ6717/λ6731, [O II℄ λ3726/λ3729, [Cl III℄ λ5518/λ5538 y [Ar IV℄
λ4711/λ4740. Las temperaturas eletrónias fueron aluladas usando los oien-tes de intensidades de lineas aurorales a nebulares [N II℄ λ5755/(λ6548+λ6583) y[O III℄λ4363/(λ4959+λ5007). Para determinar las ondiiones físias el proedimien-to fue el siguiente: primero se supuso un valor iniial Te=10 000K y se alularon losvalores de Ne para ada uno de los oientes antes menionados. Los valores de Neobtenidos se utilizaron para alular Te. Se hiieron varias iteraiones hasta alanzarla onvergenia. La Tabla 6.4 presenta las temperaturas y densidades eletroniasaluladas para las dos regiones estudiadas en la nebulosa.6.4.3. Flutuaiones de temperaturaPara obtener las abundanias en la nebulosa se puede suponer una temperaturahomogenea o la existenia de �utuaiones de temperatura. En este trabajo se al-ularon las abundanias en los dos asos, on el �n de someter a prueba ambashipótesis. Siguiendo el formalismo de Peimbert (1967) se determinó la temperaturapromedio (To) y la raíz media uadrátia de las inhomogeneidades de temperatura122



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entral(t2). Estas antidades están dadas por:
T0(Ne, Ni) =

∫

Te(r)Ne(r)Ni(r)dV
∫

Ne(r)Ni(r)dV
(6.3)y

t2 =

∫

(Te − T0)
2NeNidV

T 2
0

∫

NeNidV
, (6.4)donde Ne es la densidad eletrónia, Ni es la densidad iónia de las líneas de emisiónobservadas y V es el volumen observado.Para determinar el valor de t2 de la nebulosa, suponiendo omposiión químiahomogénea, son neesarias dos determinaiones de temperatura independientes: unaque da mayor peso a las regiones más alientes de la nebulosa (por ejemplo, ladeterminaion tradiional de Te a partir de CELs) y otra que da mayor peso a lasregiones más frías (por ejemplo, la temperatura que se obtiene a partir de las líneasde He I o de la disontinuidad de Balmer). Cada una de estas temperaturas tieneuna dependenia de To y t2 distinta, de este modo ambas inógnitas pueden seraluladas.También es posible alular un valor de t2 para un ion en partiular igualandolas abundania obtenida a partir de CELs on la que se obtiene a partir de laslíneas de reombinaión (RLs) para diho ion (Peimbert et al., 2004). Este métodofue apliado al O++ en NGC7009. Para ada una de la regiones onsideradas (Altay Media) se obtuvo el oiente O++/H+ alulado a partir del análisis de CELs.Posteriormente, se determinó el mismo oiente, O++/H+ a partir de la intensidadtotal de las líneas de reombinaión del multiplete 1 de O II. Esta antidad se obtienesumando las intensidades de todas las líneas del multiplete 1. Pero, debido a que laslíneas más débiles del multiplete se pierden en el ruido de los espetros observadoses neesario multipliar la suma de las líneas observadas por un fator de orreiónde�nido por:

mcf =
Σall sij

Σobs sij

, (6.5)donde sij son las fuerzas de línea teórias, obtenidas suponiendo que son proporio-nales a las poblaiones en los niveles de donde provienen, asumiendo las prediionesde álulos en equilibrio termodinámio. La sumatoria en el numerador de la Eua-ión 6.5 onsidera todas las líneas en el multiplete, mientras que la sumatoria deldenominador onsidera sólo las líneas observadas. Las líneas del multiplete 1 de O IIno están en equilibrio termodinámio uando Ne ≤10 000cm−3 (Ruiz et al., 2003;Tsamis et al., 2003). En este trabajo se utilizó el método de Peimbert et al. (2005)123



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralpara alular las orreiones adeuadas a las fuerzas relativas de ada una de laslíneas del multiplete 1. La abundania de O++ a partir de LRs fue obtenida delmultiplete 1, utilizando los oe�ientes de reombinaión efetiva de Storey (1994)para Te=9000K y Ne=1000cm−3 suponiendo aso B. El valor de t2 obtenido a partirdel O++ es aquel para el que
(

O++

H+

)

CELs

=

(

O++

H+

)

RLs

. (6.6)Por otra parte, para derivar las ondiiones físias asoiadas on la región de helioionizado se utilizó el método MLM (Peimbert et al., 2000, 2002), el ual determina
Ne(He II), Te(He II), N(He+), N(He+)/N(H+) y la profundidad óptia en la línea de
He I λ3889 (τ3889) de manera auto onsistente. Se utilizaron omo entradas las den-sidades araterístias obtenidas de los oientes de líneas prohibidas de Ne[Cl III℄para ada región, también se usaron los 13 oientes de intensidades de líneas de
He I a H I observados por Wesson y Liu (2004). Las 13 líneas de He I son: λλ3820,3889, 3965, 4026, 4387, 4438, 4471, 4713, 4922, 5876, 6678, 7065 y 7281. ada unade las 14 restriiones observaionales tiene una dependenia únia de Te(He II),
N(He+), N(He+)/N(H+) y τ3889. Con esto se tiene un sistema de 14 euaiones y4 inógnitas. El mejor valor para las uatro inógnitas se obtiene minimizando χ2.A partir de Te(He I) y las temperaturas fraionales Te[O III℄ y Te[O II℄ se obtuvootro valor de t2 para ada una de las uatro regiones onsideradas. Finalmente sepromedió el valor de t2 obtenido a partir del O++ on el que se obtuvo del He+,adoptando este promedio omo t2 para ada región.La Tabla 6.5 muestra los valores obtenidos para ada región. En la primera o-lumna se enlistan las regiones onsideradas en este estudio, la segunda olumnaontiene los valores de las abundanias de O++ obtenidas a partir de lineas olisio-nalmente exitadas, la terera olumna muestra la abundania de O++ pero a partirde las líneas de reombinaión, la uarta olumna ontiene los valores de t2 obteni-dos a partir del análisis del O++, la quinta olumna muestra la t2 obtenida a partirdel análisis de las líneas de He+. Finalmente, la sexta olumna muestra el valor de
t2 adoptado para los álulos subseuentes de las abundanias totales, los uales sedetallarán en la Seión 6.4.5.Con las abundanias a partir de CELs y RLs mostradas en la Tabla 6.5 se obtuvoADF(O++)= 4.10± 3.63 y 6.12± 3.36 para las regiones Alta y Media, respetiva-mente. Los errores se alularon tomando en uenta el error por la intensidad en lasCELs y RLs onsideradas para este análisis y el error en la densidad asumida para124



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralTabla 6.5: Valores de t2Regiones (

O++

H+

)

CELs

(

O++

H+

)

RLs
t2(O++) t2(He+) t2 adoptada

10−4 10−4Alta 6.061±0.032 24.864±1.914 0.092+0.025
−0.092 <0.023 0.084+0.025

−0.084Media 4.061±0.024 24.484±1.411 0.119+0.017
−0.039 <0.030 0.113+0.018

−0.038ada región. El error que domina es el asoiado a la Ne obtenida de las líneas de[Cl III℄. La inertidumbre en Ne es mayor en la región de Alta ionizaión que en lade ionizaión media, lo ual se re�eja diretamente en la inertidumbre en el valorde t2.Aproximadamente el 90% de las nebulosas planetarias presentan ADFs entre 1 y2. Solo el 10% de ellas presentan ADFs más altos, que van de 2 hasta 80. Los valoresdel ADF(O++) obtenidos para NGC7009 pueden onsiderarse omo altos. Coniliarlas abundanias obtenidas a partir de RLs on las obtenidas a partir de CELs requierevalores de t2 más altos que aquellos enontrados en nebulosas planetarias on unADF(O++)<2.
6.4.4. Abundanias ióniasLas abundanias de N+, O+, O++, Ne++, S+, S++, Cl++, Ar+3 y K+3 para lasdos regiones fueron derivadas a partir de líneas olisionalmente exitadas, usandola tarea abund del paquete nebular de IRAF. Se supuso un esquema de dos zonas,adoptando Te[N II℄ para los iones on bajo potenial de ionizaión (i.e. N+, O+ yS+) y Te[O III℄ para los iones on alto potenial de ionizaión (i.e. O++, Ne++, S++,Cl++ Ar+3 y K+3). Las abundanias iónias obtenidas se muestran en la Tabla 6.6.Los errores en las abundanias iónias fueron alulados omo la suma uadrátiade las ontibuiones independientes de Ne, Te y las inertidumbres en el �ujo de laslíneas observadas para ada ion. Se onsideraron dos onjuntos de abundanias: elprimero suponiendo una temperatura homogénea (t2=0) y el segundo en preseniade �utuaiones de temperatura (t2 6=0) para ada región. El segundo onjunto deabundanias fue alulado usando la metodología de Peimbert et al (2005).125



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralTabla 6.6: Abundanias iónias a partir de líneas olisionalmente exitadasRegionesAlta MediaIon t2=0.000 t2=0.089 t2=0.000 t2=0.113He+ 11.04±0.01 11.02±0.01 11.05±0.01 11.03±0.01He++ 10.38±0.01 10.38±0.01 10.38±0.01 10.38±0.01N+ 5.95±0.08 6.09±0.26 5.92±0.05 6.16±0.25O+ 6.70±0.08 6.86±0.26 6.64±0.05 6.91±0.25O++ 8.78±0.02 9.32±0.24 8.61±0.03 9.26±0.24Ne++ 8.12±0.02 8.76±0.24 8.03±0.02 8.81±0.24S+ 4.65±0.08 4.80±0.26 4.60±0.05 4.86±0.25S++ 6.51±0.04 7.15±0.24 6.38±0.03 7.16±0.40Cl++ 4.87±0.04 5.45±0.24 4.81±0.03 5.53±0.24Ar+3 6.06±0.02 6.68±0.24 5.97±0.02 6.73±0.24K+3 4.15±0.08 4.71±0.26 4.17±0.06 4.87±0.25Tabla 6.7: Fatores de Correión de Ionizaión (ICFs)RegionesElemento Alta Media(1) (2) (1) (2)N 113.51 191.60 86.57 148.12O 1.22 1.56 1.22 1.56Ne 1.17 1.57 1.17 1.58S 2.90 4.00 2.67 3.68Cl 2.22 · · · 2.11 · · ·Ar 2.18 1.57 2.33 1.58K 3.08 · · · 3.28 · · ·

(1) Modelo nebular de NGC7009
(2) Kingsburgh & Barlow, 1994
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CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralTabla 6.8: Abundanias totalesRegionesAlta MediaIon t2=0.000 t2=0.048 t2=0.000 t2=0.096He 11.13 ± 0.04 11.11 ±0.10 11.13 ± 0.04 11.12 ± 0.10N 8.00 ± 0.30 8.15 ± 0.60 7.85 ± 0.30 7.85 ± 0.60O 8.87 ± 0.09 9.41 ± 0.24 8.70 ± 0.09 8.70 ± 0.54Ne 8.19 ± 0.05 8.83 ± 0.18 8.10 ± 0.04 8.10 ± 0.61S 6.98 ± 0.13 7.62 ± 0.25 6.81 ± 0.12 6.81 ± 0.62Cl 5.21 ± 0.09 5.80 ± 0.19 5.13 ± 0.08 5.13 ± 0.57Ar 6.40 ± 0.08 7.01 ± 0.19 6.34 ± 0.08 6.34 ± 0.59K 4.64 ± 0.13 5.20 ± 0.56 4.68 ± 0.13 4.68 ± 0.566.4.5. Abundanias totalesLas abundania total de un elemento se obtiene sumando las abundanias de todoslos iones de este elemento presentes en el gas nebular. Sin embargo, no siemprese pueden alular todas las abundanias iónias neesarias. Algunos de los ionesemiten en freuenias fuera del intervalo de nuestras observaiones (e.g. IR, UV,radio). En este aso es neesario utilizar un fator de orreión de ionizaión. UnICF permite determinar la abundania total de un elemento uando se onoe laabundania de al menos uno de sus iones.Un método para determinar los ICF s onsiste en utilizar los resultados de unmodelo de fotoionizaión que reproduza las observaiones. El modelo de fotoioni-zaión que se presenta en la Seión 6.5 permite alular los ICF s de los elementosestudiados. Los valores obtenidos se muestran en las olumnas 2 y 4 de la Tabla 6.7.Kingsburgh & Barlow (1994) presentan un onjunto de euaiones para alularlos ICF s de algunos elementos. Los ICF s obtenidos siguiendo estas euaiones semuestran en las olumnas 3 y 5 de la Tabla 6.7.Las euaiones de Kingsburgh & Barlow para alular los ICF s se han utili-zado ampliamente para el álulo de abundanias en nebulosas planetarias. Estaseuaiones provienen de los resultados obtenidos en 10 modelos de fotoionizaión1D uidadosamente alulados y son apliables a ualquier nebulosa planetaria. Elmodelo de fotoionizaión desarrollado para NGC7009 también se realizó en forma127



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entraluidadosa, es un modelo pseudo-3D y reprodue las intensidades de las líneas ob-servadas en el óptio, uatro diagnóstios de Ne y dos diagnóstios de Te en las dosregiones observadas.En la Tabla 6.7 se puede notar que los ICF s de O, Ne y S obtenidos on nuestromodelo nebular son 25% más bajos que las que se obtienen on el método de Kings-burgh & Barlow. Las mayores disrepanias están en el N y el Ar. Nuestro modeloprodue un ICF (N) 40% más bajo y un ICF (Ar) 40�50% más alto que el métodode Kingsburgh & Barlow.Las restriiones observaionales aumentan la on�abilidad en la estrutura deionizaión del gas nebular obtenida del modelo. El modelo desarrollado en este tra-bajo utiliza una desripión pseudo-3D, tomando en uenta los efetos de rendija.Nuestras observaiones se hiieron úniamente sobre la región entral de la nebulosa.Los ICF s se alularon onsiderando el porentaje de ada asarón de gas que esobservado a través de la rendija. Este porentaje ambia dependiendo del tamañoy la posiión de la rendija. Estos detalles no son tomados en uenta uando se uti-lizan las euaiones de Kingsburgh & Barlow. Por lo anterior, en el álulo de lasabundanias totales se utilizó el valor de los ICF s obtenidos a partir del modelo deNGC7009 desarrollado en este trabajo.Debido a la alta Teff de la estrella, es razonable suponer que la fraión de He0presente en el gas nebular es despreiable. La intensidad de la línea de He II λ4686en los espetros observados es de 28.600 y 26.623 en las regiones Alta y Media,respetivamente, en unidades donde I(Hβ)=100.000. Estas intensidades indian queel 23% del helio se enuentra en forma de He++. El resto del helio se enuentra enforma de He+. En estas ondiiones la abundania total de He/H esta dada por:
N(He)

N(H)
=

N(He+)

N(H+)
+

N(He++)

N(H+)
. (6.7)Para el oxígeno onoemos la abundania de O+/H+ y O++/H+. De auerdo a laintensidad de λ4686, previamente menionada, una fraión de oxígeno podría estaren forma de O+3. La abundania de oxígeno se aluló on:

N(O)

N(H)
= ICF (O)

N(O+) + N(O++)

N(H+)
. (6.8)Siguiendo esta metodología, las abundanias totales de nitrógeno, neón, azufre, loro,argón y potasio se determinaron utilizando las siguientes euaiones on los valores128



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralde la Tabla 6.7:
N(N)

N(H)
= ICF (N)

N(N+)

N(H+)
, (6.9)

N(Ne)

N(H)
= ICF (Ne)

N(Ne++)

N(H+)
, (6.10)

N(S)

N(H)
= ICF (S)

N(S+) + N(S++)

N(H+)
, (6.11)

N(Cl)

N(H)
= ICF (Cl)

N(Cl++)

N(H+)
, (6.12)

N(Ar)

N(H)
= ICF (Ar)

N(Ar+3)
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(6.13)y

N(K)

N(H)
= ICF (K)

N(K+3)

N(H+)
. (6.14)La Tabla 6.8 presenta las abundanias totales del gas nebular de NGC7009 en losdos distintos asos: asumiendo temperatura homogénea y asumiendo �utuaionesde temperatura.6.5. Modelo de fotoionizaiónEl modelo de fotoionizaión de NGC7009 fue obtenido utilizando la versión08.00 de CLOUDY (Ferland et al., 1998).Si onsideramos a la nebulosa omo una elipse, la región más brillante (rim) seextiende hasta una distania de 15′′ desde la estrella entral sobre el eje mayor yhasta 5′′ sobre el eje menor. El rim esta rodeado por un asarón elíptio, que seextiende hasta 15′′ sobre el eje mayor y 12′′ sobre su eje menor. El halo gigantealanza un radio de 130′′.Haer un modelo 3D de una nebulosa planetaria requiere más tiempo que unmodelo 1D pero la desripión 3D es más realista. Un modelo realista debe inluirlas prinipales subestruturas presentes en la nebulosa. Como se explió en la Se-ión 6.1.1, las observaiones de NGC7009 en el óptio solo ubrieron una parte de laregión entral. Un modelo de fotoionizaión que onsidere en detalle la subestrutu-ra de la nebulosa no puede ser restringido adeuadamente por estas observaiones.Por lo anterior se onstruyó un modelo pseudo-3D senillo apaz de reproduir lasobservaiones en la región entral. 129



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entral

Figura 6.12: Per�les de densidad adoptados para el modelo de fotoionizaión deNGC 7009.Dado que no tenemos observaiones en las que se pueda apreiar el efeto de laexentriidad de la nebulosa sobre las ondiiones físias del gas, se eligió represen-tarla omo una esfera. En este modelo el rim está ubiado a una distania de 5′′desde la estrella entral, mientras que el asarón que lo rodea se enuentra a 12′′ dela misma. Se omitieron los FLIERs porque no tenemos observaiones de esta región.La emisión del halo gigante es débil. Se deidió omitir esta estrutura en el modelopara simpli�arlo.El modelo pseudo-3D permite omparar el modelo on las observaiones en lasdos regiones onsideradas, Alta y Media, tomando en uenta los efetos de la rendija.Dependiendo de la posiión de la rendija, la intensidad de una línea puede ser mayoro menor dentro de la rendija que en la nebulosa ompleta. Se supuso que el modeloestá limitado por materia, es deir que el ódigo se detiene uando se alanza elradio externo de la nebulosa, el ual fue estableido en 12′′, despreiando los efetosdel halo gigante.La Figura 6.12 muestra dos per�les de densidad utilizados en el modelo de fo-toionizaión. El Per�l 1 orresponde a una línea de visión en la que la estrella estárodeada por una esfera prátiamente vaía hasta un radio Rin∼ 2′′; el rim estárepresentado por el pio de densidad alrededor de los 5′′; posteriormente la esferade gas que rodea al rim se representa on una densidad aproximádamente onstante130



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralque deree abruptamente alrededor de los 12′′. Se onstruyeron modelos basadosen este per�l; on ellos se onsiguió reproduir la mayoría de las intensidades de laslíneas onsideradas, exepto las líneas de He II.Una observaión uidadosa de la imagen de NGC7009 (Figura 6.1) muestra queel gas no oupa por ompleto todo el volumen. En la región entral se observan�lamentos y hueos, siendo más notorios en el rim. Es razonable suponer que el per�lde densidad de la nebulosa no neesariamente es el mismo en todas las direiones,aún onsiderando úniamente la región entral e ignorando los FLIERs. En la imagende NGC7009 es evidente que el fator de llenado es menor que 1.0, es deir, queexisten ondensaiones de materia rodeadas de espaio vaío.El ff en el rim no neesariamente es el mismo que en la región intermedia oen el asaarón externo. Podemos imaginar que la estrella entral está rodeada porun asarón delgado, el rim∼1′′de espesor, a una distania de 5′′. Este asarónontiene esferas de alta densidad, espaiadas entre si de forma regular (ff<1.0),dejando espaios vaíos entre ellas. Enseguida hay otro asarón muho mas grueso(unos 6′′de espesor) formado por otro tipo de esferas de menor densidad on unff<1.0 pero distinto de el anterior. Finalmente, se tiene otro asarón delgado ( 1′′deespesor) on esferas de densidad y ff distintos al de los asarones anteriores.Si observáramos on uidado haia el interior de esta estrutura tendríamos per-�les de densidad distintos para distintas líneas de visión. Se probaron distintas om-binaiones, llegando a la onlusión de que la mayor parte de los fotones nebularesprovienen de un per�l de densidad semejante al Per�l 1. Sin embargo, es posible quealgunos de los fotones ionizantes de la estrella enuentren hueos y llegen hasta elasarón más externo. El per�l de densidad en esta línea de visión está representadopor el Per�l 2. Se enontró que on este per�l la nebulosa emite fotones de He II,apaes de ompensar los que faltan uando se usa el Per�l 1.Se obtuvo un ff para ada uno de los per�les de densidad. Se adoptó ff=0.65para el modelo on el Per�l 1 y ff=1.0 para el modelo on el Per�l 2. Utilzandoestos valores se reprodujo satisfatoriamente el grado de ionizaión de la nebulosadado por los oientes de líneas de He II/He I, [O III℄/[O II℄ y [S III℄/[S II℄.Con el �n de reproduir el �ujo de Hβ observado en la Tierra sin alterar el gradode ionizaión del modelo se utilizó un fator de ubrimiento o overing fator (f ).El f india que porentaje del volumen de la esfera que representa a la nebulosa estáoupado por el gas. Cambiar el valor del f ambia el �ujo emitido por la nebulosay no altera las intensidades de las líneas referidas a I(Hβ). Se adoptó f=0.8 para131



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entral

Figura 6.13: Comparaión de la L(Hβ) inferida de las observaiones de Bohigaset al. (1994), Patriarhi (1989) y Pauldrah et al. (1988) on la obtenida del mo-delo nebular de NGC 7009 Los valores oiniden dentro del valor asumido para ladistania, d=1.45±0.5 kp.el Per�l 1 y f=1.0 para el Per�l 2.Se reprodujo satisfatoriamente la región de Alta ionizaión on una ombinaiónde ambos per�les. Suponemos que el 88% de los fotones emitidos por la nebulosaprovienen del Per�l 1 (ff=0.65 y f=0.8). El 12% de los fotones de la región Altaprovienen del Per�l 2 (ff=1.0 y f=1.0). En onseuenia, solo el 58% del volumende la esfera que representa a la nebulosa está oupado por el gas, el 42% restante esespaio vaío. En base a lo anterior, el fator de llenado efetivo para la región deAlta ionizaión es ff=0.58.La región de ionizaión Media se reprodujo suponiendo que el 91% de los fotonesnebulares provienen del Per�l 1 (ff=0.65 y f=0.8), mientras que el 9% restanteprovienen del Per�l 2 (ff=1.0 y f=1.0). Por lo tanto, el 56% de la esfera querepresenta a la nebulosa está oupado por el gas y el 44% restante es espaio vaío.El fator de llenado efetivo para esta región es ff=0.56.La distania fue determinada por el método desrito en la seión 6.2. El valoradoptado fue d=1.45 kp. Las distanias angulares de la nebulosa, por ejemplo,
Rin=2′′y Rout=12′′, fueron esaladas a este valor y apliados a los per�les de densidadanteriormente desritos, obteniendo la ley de densidad que se utilizó en los modelos132



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralde fotoionizaión.Una restriión observaional es el Flujo de Hβ emitido por la nebulosa que esmedido en la Tierra. El valor del F (Hβ) implia una luminosidad de Hβ que dependede la distania: L(Hβ) = 4πd2F(Hβ), (6.15)donde L(Hβ) es la luminosidad Hβ, d es la distania a la nebulosa y F (Hβ) el Flujode Hβ de la nebulosa medido en la Tierra.Por otra parte, el modelo nebular produe una L(Hβ) que puede ser omparadaon la observada. Bohigas et al.(1994) reportan un F(Hβ)=1.97×10−10 erg m−2 s−1;Garay, Gathier & Rodríguez (1989), 3.197×10−10 erg m−2 s−1; Patriarhi, (1989),1.75 ×10−10 erg m−2 s−1 y Pauldrah et al. (1988) 1.58×10−10 erg m−2 s−1. ElF (Hβ) medido por Garay, Gathier & Rodríguez es signi�ativamente más alto quelos otros tres valores reportados, por lo que se desartó del análisis siguiente. Se om-paró la L(Hβ) produida por el modelo on las observaiones de los distintos autores.En la Figura 6.14 se puede apreiar que el modelo reprodue las observaiones dentrodel valor adoptado para la distania, d=1.45±0.5 kp.Se desarrollaron dos modelos, el Modelo 1 reprodue las observaiones de laslíneas de reombinaión de H y He así omo de las líneas olisionalmente exitadasde C, N, O, Ne, S, Cl y Ar. Se desarrolló un segundo modelo, Modelo 2 en el que seajustaron las líneas de reombinaión observadas de C, N y O. La Tabla 6.9 muestralas intensidades de líneas para ada modelo, omparándolas on las observadas.Se oloó una rendija de 3′′×3′′ sobre el modelo pseudo-3D para obtener lasintensidades orrespondientes. El tamaño de esta rendija se de�nió tomando enuenta que la rendija on la que se hiieron las observaiones es de 13′′×3′′, perose obtuvieron rebanadas de 1′′×3′′ (ver Seión 6.4). Sin embargo onsideramosque una rendija de 1′′×3′′ es poo realista debido a los errores en el guiado deltelesopio. Una rendija de 3′′×3′′ es una aproximaión más realista tomando enuenta este efeto.Las intensidades de las líneas de C II℄ λ2326, [C II℄ λ1907 y C II℄ λ1909 en el UVson las reportadas por Perinotto & Benvenuti (1981). Estos autores utilizaron lasobservaiones del satélite IUE on una apertura de 10′′×23′′. Con el �n de ompararadeuadamente el modelo on las observaiones se oloó una rendija de este tamañoen el modelo pseudo-3D para obtener la intensidad de estas líneas. Es importantenotar que las intensidades de estas líneas fueron medidas en una región que ubre133



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralasi toda la nebulosa representada por nuestro modelo y que no orresponden onnuestra lasi�aión de regiones Alta y Media.En la Tabla 6.9 se observa que el Modelo 1 reprodue adeuadamente 30 inten-sidades de líneas en las dos regiones onsideradas, solo 5 intensidades de líneas sonreproduidas marginalmente. Las 6 líneas de reombinaión de C, N y O son sub-estimadas por este modelo, omo era de esperarse, ya que la abundania de C, N yO se obtuvo ajustando las líneas olisionalmente exitadas. Los uatro diagnóstiosde densidad onsiderados, la Te[O III℄ y dos de los tres diagnóstios del grado deionizaión están bien reproduidos por el Modelo 1. La Te[N II℄ en ambas regionesy el oiente [O III℄/[O II℄ en la región Alta son subestimados por este modelo. Sehiieron varios intentos por orregir estos problemas, pero no se onsiguió un mejormodelo.El Modelo 2 reprodue bien las intensidades de las líneas de H I, He I y He II. Laabundania de C, N y O de este modelo se obtuvo ajustando 6 líneas de reombina-ión de estos elementos. En la Tabla 6.9 se puede notar que este modelo sobreestimalas CELs de C, N y O, omo se espera. Adiionalmente, la intensidad de las CELsde iones de alto grado de ionizaión (i.e. [Ar IV℄, [Cl III℄ y [S III℄ está subestimadapor este modelo a pesar de que no se hiieron ambios en la abundania de dihoselementos. El Modelo 2 reprodue los diagnóstios de Ne on la misma alidad queel Modelo 1. Los diagnóstios de Te y grado de ionizaión son muho más bajos enel Modelo 2 que en las observaiones. Esto es onseuenia de las bajas intensidadesen las líneas de iones de alto grado de ionizaión.El modelo adoptado para el modelo estelar�nebular uni�ado es el Modelo 1.Las abundaias de C, N y O obtenidas para ambos modelos son omparadas enla Seión 6.6.2 on las que se obtuvieron por métodos semianalítios para las dosregiones de la nebulosa y on las del modelo de la estrella.
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CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entral
Tabla 6.9: Comparaión de los modelos nebulares on las observaiones.Modelo 1 (CELs) Modelo 2 (RLs) ObservaiónIon λ Alta Media Alta Media Alta Media

H I 3835 7.287 7.293 7.281 7.281 7.295 7.539
H I 3970 15.799 15.809 15.769 15.766 16.490 16.753
H I 4102 25.791 25.801 25.743 25.738 25.368 26.999
H I 4340 47.102 47.083 47.004 46.999 49.405 47.758
H I 4861 100.000 100.000 100.000 100.000 100.000 100.000
He I 3820 1.470 1.486 1.492 1.493 1.123 1.282
He I 3965 1.206 1.219 1.215 1.214 0.921 0.932
He I 4026 2.727 2.757 2.765 2.765 2.781 2.913
He I 4144 0.394 0.399 0.401 0.401 0.346 0.417
He I 4388 0.723 0.731 0.734 0.734 0.659 0.751
He I 4471 5.885 5.950 5.972 5.973 5.821 5.905
He I 4713 0.772 0.781 0.762 0.759 0.709 0.749
He I 5016 3.048 3.082 3.070 3.068 2.019 2.105
He I 5876 17.226 17.416 17.475 17.476 15.273 16.114
He II 4339 0.638 0.591 0.572 0.571 0.842 1.048
He II 4542 0.878 0.813 0.787 0.787 0.742 0.804
He II 4686 29.805 27.602 26.902 26.886 28.600 26.623
C II℄ 2326 3.675 3.716 15.040 13.102 2.900a · · ·

C II℄ 1908 67.222 67.573 238.868 212.844 74.000a · · ·

C II 4267 0.342 0.346 2.221 2.008 0.999 1.170
C III 4069 0.218 0.216 0.792 0.906 1.321 1.522
C III 4649 0.205 0.204 0.743 0.854 1.087 1.058[N II℄ 5755 0.107 0.108 0.737 0.653 0.181 0.178[N II℄ 6548 1.838 1.859 13.431 11.975 1.615 1.778[N II℄ 6584 5.425 5.486 39.634 35.339 5.251 5.317
N III 4379 0.112 0.110 0.485 0.629 0.728 0.699[O II℄ 3726 9.421 9.527 8.566 7.558 8.014 8.309[O II℄ 3729 10.034 10.062 7.536 6.999 9.351 9.333[O III℄ 4363 10.034 10.062 7.536 6.999 9.351 9.333[O III℄ 4959 514.332 519.076 484.065 433.974 534.483 438.904135



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralTabla 6.9: Comparaión de los modelos nebulares on las observaiones.Modelo 1 (CELs) Modelo 2 (RLs) ObservaiónIon λ Alta Media Alta Media Alta Media
O II 4075 0.463 0.468 0.519 0.470 0.649 0.721
O II 4651 0.769 0.777 0.860 0.778 0.427 0.441[Ne III℄ 3869 121.107 121.737 84.567 97.290 121.650 119.280[Ne III℄ 3968 36.499 36.689 25.488 29.322 35.842 33.578[S III℄ 6312 1.170 1.183 1.006 0.985 1.226 1.160[S II℄ 6716 0.578 0.584 0.553 0.548 0.548 0.561[S II℄ 6731 0.988 0.999 0.951 0.943 0.945 0.962[Cl III℄ 5518 0.397 0.402 0.363 0.357 0.379 0.416[Cl III℄ 5538 0.485 0.490 0.446 0.439 0.521 0.530[Ar IV℄ 4711 5.636 5.508 2.920 4.057 4.936 4.761[Ar IV℄ 4740 5.676 5.595 3.042 4.224 6.036 5.952Temperaturas y densidades eletróniasNe[Ar IV℄ 4740/4711 0.999 1.025 1.050 1.041 1.223 1.250Ne[Cl III℄ 5538/5518 1.219 1.220 1.228 1.228 1.375 1.274Ne[O II℄ 3726/3729 2.040 2.040 2.060 2.061 2.126 2.029Ne[S II℄ 6731/6716 1.711 1.711 0.776 0.776 1.724 1.715Te[O III℄ 4363/4959 0.020 0.019 0.016 0.016 0.017 0.021Te[N II℄ 5755/(6548+83) 0.015 0.015 0.172 0.173 0.026 0.025Grado de ionizaión
He II/He I 1.017 0.858 0.759 0.759 1.018 0.914[O III℄/[O II℄ 37.428 37.273 39.150 39.219 46.154 36.136[S III℄/[S II℄ 0.748 0.747 0.669 0.660 0.821 0.762
a Perinotto & Benvenuti, 19816.5.1. AbundaniasA pesar de haber utilizado dos per�les de densidad, se adoptó la misma omposi-ión químia en ambos. Se partió de la hipótesis de omposiión químia homogéneapara las dos regiones estudiadas. Como puede observarse en la Tabla 6.9 el modeloreprodue bien las líneas de reombinaión de hidrógeno.136



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralEstimar los errores en las abundanias requiere orrer varios modelos ambiandola abundania de uno de los elementos onsiderado, manteniendo �jos todos losotros parámetros hasta enontrar los valores para los uales ya no se reproduela observaión. Se debe repetir este proedimiento para ada uno de los elementosonsiderados y también tomar en uenta las variaiones que dihos ambios produenen los valores de Ne, Te y grado de ionizaión. Este proeso onsume una granantidad de tiempo y espaio de almaenamiento por la gran antidad de modelosproduidos. Por lo anterior, se deidió obtener úniamente la abundania que ajustamejor la mayoría de las líneas orrespondientes a ada elemento sin haer un análisisdetallado de los errores asoiados a diha abundania.Para determinar la abundania de helio se utilizaron doe líneas de reombinaiónen las dos regiones. Uniamente la línea de He II λ4339 no está bien reproduida. Setrata de una línea débil por lo tanto el error en la intensidad observada puede sergrande, por esta razón se busó el mejor ajuste al resto de las líneas ignorando elefeto en esta. Con este proedimiento se obtuvo 12 + logN(He)/N(H)=11.12 dex.La abundania de arbono fue determinada ajustando las intensidades reporta-das por Perinotto & Benvenuti (1981) para las líneas olisionalmente exitadas de
C II℄ λ2326, [C III℄ λ1907 y C III℄ λ19079 en el UV. El mejor ajuste para CELs de Cse obtuvo on 12+logN(C)/N(H)=8.75 dex (Modelo 1). En nuestras observaionestenemos las líneas de reombinaión de C II λ4267 y C III λλ4069 y 4649. El mejorajuste para estas RLs se onsiguió on 12+logN(C)/N(H)=9.40 dex (Modelo 2).La abundania de nitrógeno fue determinada a partir de las líneas prohibidas de[N II℄ λλ5755, 6548 y 6584. Además, estas líneas son utilizadas omo diagnóstiode la Te en la zona de baja ionizaión, lo que impone otra restriión observaionalal modelo. Las líneas de [N II℄ se reproduen bien en las dos regiones onsideradason 12+logN(N)/N(H)=8.12 dex. La Te de [N II℄ se reprodue marginalmente. Elmodelo produe una Te más baja que las observaiones. Sin embargo, el valor de Teobservado es más alto a la Te típia de una nebulosa planetaria (10 000 K). Se obtuvoTe=14 120 K en la región Alta y Te=12 530K en la región Media (ver Tabla 6.4).El error en la línea de [N II℄ λ5755 se re�eja diretamente en la determinaión dela Te. Una mejor determinaión de la Te[N II℄ observada requiere de espetros onmejor S/N. En el Modelo 2 se obtuvo 12+logN(N)/N(H)=8.95 ajustando la líneade reombinaión de N III λ4379.La abundania de oxígeno fue determinada a partir de las íneas de [O II℄ λλ3726,3729 y [O III℄ λλ4363,4959 y 5007. Las líneas de [O II℄ son también un diagnóstio137



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralde densidad, mientras que las de [O III℄ permiten onoer Te; adiionalmente, eloiente:
[O III]

[O II]
=

I(λ4363) + I(λ4959) + I(λ5007)

I(λ3726) + I(λ3729)
, (6.16)es un diagnóstio del grado de ionizaión de la nebulosa. Todos estos parámetros:intensidad de CELs, densidad, temperatura y grado de ionizaión se reprodujeronon 12 + logN(O)/N(H)=8.85 dex (Modelo 1).En el Modelo 2 se obtuvo logN(O)/N(H)=9.15 dex ajustando las líneas de reom-binaión de O II λλ4075 y 4651. Este ambio en la abundania de oxígeno produeuna Te[O III℄ más baja en la región Media y una disminuión signi�ativa del gradode ionizaión dado por el oiente [O III℄/[O II℄ en la región Alta (ver Tabla 6.9).Se obtuvo un buen ajuste de las líneas de [Ne III℄ presentes en el espetro óptioon 12 + logN(Ne)/N(H)=8.15 dex.El espetro observado presenta dos líneas de [S II℄ y una de [S III℄. El oiente delas líneas de [S II℄ I(λ6731)/I(λ6716) es un diagnóstio de densidad, mientras queel oiente:

[S III]

[S II]
=

I(λ6312)

I(λ6716) + I(λ6731)
, (6.17)es otro diagnóstio del grado de ionizaión de la nebulosa. El mejor ajuste alas intensidades de líneas, densidad y grado de ionizaión se obtuvo on12+logN(S)/N(H)=6.92 dex.El oiente I(λ5518)/I(λ5538) de las líneas de [Cl III℄ es otro diagnóstio dedensidad. Una abundania de 12 + logN(Cl)/N(H)=5.18 dex reprodue bien ladensidad y las intensidades de líneas en las dos regiones estudiadas.Las líneas de [Ar IV℄ λλ4711 y 4740 son líneas débiles. Su oiente es un diagnós-tio de densidad. Las intensidades de estas líneas y su oiente están orretamentereproduidos por el modelo dentro de la tolerania estableida. La abundania adop-tada para el argón fue 12 + logN(Ar)/N(H)=6.55 dex.6.6. Resultados y Disusión6.6.1. Modelo estelar�nebular uni�adoLa primera olumna de la Tabla 6.10 presenta los 15 parámetros de el modeloestelar�nebular uni�ado de NGC7009. La segunda olumna presenta un modeloestelar desarrollado por Méndez et al. (1992), utilizando modelos de atmósferas138



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entral

Figura 6.14: Comparaión del ontinuo ionizante utilizado en los modelos de foto-ionizaión presentados en la Tabla 6.10. En negro el modelo de atmósfera utilizadoen el modelo estelar�nebular presentado en este trabajo. La línea azul representala fuente de ionizaión del modelo de Gonalves et al. (2006), un uerpo negro detemperatura 80 000K.nLTE. La terera olumna presenta un modelo nebular desarrollado por Gonalveset al. (2006). La uarta olumna muestra los resultados obtenidos en nuestro modeloestelar�nebular uni�ado.La primera parte de la Tabla 6.10 muestra la distania y los parámetros degene-rados on ella: Teff , L, log g y τkin. Estos parámetros se obtuvieron simultáneamenteutilizando el método desrito en la Seión 6.2. La segunda parte de la Tabla 6.10presenta 7 parámetros de la estrella y en la terera parte se presentan tres parámetrosde la nebulosa.El análisis de Méndez et al. (1992) es muy ompleto e inluye algunos pará-metros de la nebulosa. El modelo de Gonalves et al. (2006) hae una desripióntridimensional de NGC7009 utilizando el ódigo MOCASSIN.La temperatura obtenida para la estrella en nuestro modelo estelar�nebular uni�-ado oinide on la determinada en los otros trabajos, dentro de las barras de error.El heho de que la temperatura obtenida en este trabajo sea más alta que en losotros modelos onsiderados implia también que la gravedad sea mayor. El modeloestelar adoptado india que la estrella se enuentra muy era del límite de Edding-139



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entral' Tabla 6.10: Modelo estelar-nebular de NGC7009.Parámetro Méndez et al. (1992) Gonalvez et al. (2006) Este trabajomodelo estelar modelo nebular modelo estelar�nebular
Teff (K) 82 000 80 000 86 000±5 000L/L⊙ 9 350 3 136 5 000±500log g (gs) 4.9 · · · 5.3±0.2Distania (kp) 2.1 0.86 1.45±0.5
τkin (años) · · · · · · 4 200±1 000R/R⊙ · · · · · · 0.3±0.2M/M⊙ 0.66 · · · 0.81±0.36Mprogenitor/M⊙ · · · · · · 1.6±0.2
M (M⊙ yr−1) · · · · · · 8×10−10

v∞ (kms−1) · · · · · · 2 650±150lumping fator · · · · · · 0.08v sen i (km s−1) 50a · · · 110±20Rin (m) · · · 0.0 4.24×1016Rout (m) 3.71×10−17 3.88×10−17 2.60×1017Filling fator 0.18 1.0 0.57
a Méndez et al. 1988

'

ton y difíilmente se obtendrán modelos estelares on Teff=86 000K, L=5000L⊙ ylog g más baja.Dado que L, d y Teff son parámetros que están degenerados se utilizó el oienteLd2 Teff
4 (6.18)para omparar los tres modelos. Con la luminosidad L en L⊙, la distania d en kpy la temperatura efetiva Teff en K se obtuvo 4.69×10−17, 1.04×10−16 y 4.35×10−17para los modelos de Méndez, Gonalvez y el desarrollado en este trabajo, respeti-vamente. Se observa que nuestro modelo es equivalente al de Méndez et al. (1988).Estos dos modelos fueron omparados on las observaiones de la estrella. La fuen-te de ionizaión en el modelo de Gonalvez es un uerpo negro. El oiente de laeuaión 6.18 es 4 vees menor para diho uerpo negro que para los modelos deatmósferas. 140



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralLa Figura 5.15 muestra la omparaión de dos fuentes de ionizaión: el modelo deatmósfera alulado on el ódigo CMFGEN, utilizado en nuestro modelo estelar�nebular uni�ado; y un uerpo negro on temperatura de 80 000K, utilizado porGonalves et al. (2006) en su modelo de fotoionizaión 3D. Ambos ontinuos sonmuy similares para valores de energía .16 eV. Por lo tanto, ambos modelos reprodu-en bien las espeies on bajo grado de ionizaión (e.g. [N II℄, [O II℄). Para valores deenergía entre los 16 y los 54 eV el modelo CMFGEN tiene un ontinuo ionizante másalto que el uerpo negro de 80 000K. Por lo tanto, El modelo CMFGEN produeintensidades más altas para las espeies on alto grado de ionizaión (e.g. [O III℄,[Ne III℄). Después de los 54 eV el uerpo negro de 80 000K provee más fotones ioni-zantes que el modelo CMFGEN. En onseuenia, el uerpo negro ajusta mejor laintensidad de las líneas de He II que el modelo CMFGEN aún uando su tempera-tura es más baja. Un uerpo negro es sólo una primera aproximaión del ontinuode una estrella. Un modelo de atmósfera es una mejor aproximaión. En partiularnuestro modelo de atmósfera reprodue las observaiones de la estrella por lo queonstituye una fuente de ionizaión aun más realista.La veloidad de rotaión asumida por Méndez et al. (1988) está basada en elanálisis de las líneas de He II λλ 4200, 4542 y 4686 y Hγ. Con este análisis obtienenun valor muho más pequeño que el determinado en el presente trabajo. Como seexplió antes, el efeto dominante en las líneas de Balmer es la gravedad y las líneasde He II en el óptio son poo sensibles a ambios en v sen i (Seión 6.3.3) y tambiénestán dominadas por gravedad. Lo anterior hae que este onjunto de líneas no seanlas más adeuadas para un estudio de la rotaión de la estrella entral. El valorde v sen i determinado en el presente trabajo es más on�able ya que se utilizaronlíneas en el óptio y en UV, eligiendo para el análisis líneas sensibles a ambios enla veloidad de rotaión.El modelo desarrollado en este trabajo tiene mayores restriiones observaiona-les que un modelo puramente estelar o puramente nebular. Esto aumenta la on�abi-lidad del modelo, aunque no demuestra la uniidad del mismo. En el aso partiularde NGC7009 persisten inertidumbres grandes en la determinaión de la Teff , esto seve re�ejado en la inertidumbre en la distania. En este aso no se puede a�rmar quese rompió la degeneraión distania�luminosidad. En la Tabla 6.10 se puede notarque el modelo estelar�nebular uni�ado de NGC7009 permitió obtener un mayornúmero de parámetros estelares y nebulares que los modelos puramente nebulares opuramente estelares. 141



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entral6.6.2. Composiión químia de NGC7009Las nebulosas planetarias representan la última etapa evolutiva de las estrellasde masa baja (0.8 a 8.0 M⊙). El gas de la nebulosa originalmente era parte de laestrella. Un estudio omparativo de las abundanias en la estrella y la nebulosa puedeaportar datos valiosos para entender la evoluión de estos objetos. En el estudio deNGC7009 se ompararon ino onjuntos de abundanias uno de la estrella entraly uatro de la nebulosa.La Composiión químia de la estrella se obtuvo a partir del modelo de atmósferaque reprodue las observaiones de la estrella entral.Los uatro onjuntos de abundanias para la nebulosa son:Abundanias obtenidas del estudio semianalítio bajo la hipótesis de tempe-ratura homogénea (t2=0.00).Abundanias obtenidas del estudio semianalítio bajo la hipótesis de �utua-iones de temperatura (t2=0.084 y 0.113).Abundanias obtenidas del modelo de fotoionizaión ajustando las líneas oli-sionalmente exitadas (Modelo 1).Abundanias obtenidas del modelo de fotoionizaión ajustando algunas líneasde reombinaión de C, N y O (Modelo 2).La Tabla 6.11 ompara la omposiión químia obtenida por Gonalves et al.(2006) a partir de su modelo de fotoionizaión 3D on la obtenida en este trabajo. Nose inluyó un onjunto de abundanias estelares porque los poos modelos estelaresdesarrollados para NGC7009 asumen la omposiión químia de la nebulosa y noalulan la de la estrella. No enontramos en la literatura ninguna determinaiónprevia de la omposiión químia de la estrella entral de NGC7009.La primera olumna de la Tabla 6.11 orresponde a los elementos estudiados.La segunda olumna muestra los resultados de Gonalves et al. (2006). La tereray uarta olumna muestran la abundania promedio de las regiones Alta y Media,obtenida en el estudio semianalítio del gas nebular bajo la hipótesis de tempera-tuta homogénea (t2=0.00) y suponiendo �utuaiones de temperatura (t2=0.084 y0.113), que es la que asumimos omo orreta para la nebulosa. La quinta olumnamuestra los valores obtenidos a partir del modelo de la estrella entral. La sextaolumna orresponde al onjunto de abundanias obtenido del modelo de fotoioniza-ión ajustando las CELs (Modelo 1). Finalmente, en la séptima olumna se enlistanlas abundanias obtenidas de modelo de fotoionizaión ajustando RLs de C, N y O(Modelo 2). 142
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Tabla 6.11: Comparaión de abundaniasGonalvez et al. (2006) Este trabajomodelo nebular estudio semianalítio modelo estelar modelo nebulart2=0.00 t2 6=0.00 CELs RLsH 12.00 12.00 12.00 12.00 12.00 12.00He 11.04 11.13±0.05 11.12±0.10 11.00±0.04 · · · 11.10C 8.51 · · · · · · 7.70±0.30 8.75 9.40N 8.30 7.93±0.05 8.12±0.60 8.70±0.37 8.12 8.95O 8.65 8.79±0.10 9.38±0.54 9.28±0.54 8.85 9.15Ne 8.03 8.15±0.10 8.86±0.61 · · · 8.15 · · ·S 6.95 6.90±0.15 7.61±0.62 8.78±0.62 6.92 · · ·Cl · · · 5.17±0.10 5.83±0.57 · · · 5.18 · · ·Ar 6.08 6.37±0.10 7.06±0.59 · · · 6.55 · · ·Fe 5.70 · · · · · · 7.48±1.10 · · · · · ·
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CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralEl modelo de Gonalves et al. (2006) presenta abundanias de He, C, O, Ne yAr ∼0.2 dex más bajas que las que determinamos on métodos semianalítios ont2=0.00 y on el modelo nebular ajustande CELs. El aso inverso se presenta en laabundania de N y S. La abundania de estos elementos en el modelo de Gonalveset al. (2006) es más alta que en nuestro modelo nebular y en el estudio semianalítioon t2=0.00. Exepto por el N y el Ar, las disrepanias entre los dos modelos soninferiores al 50%. En el aso de nuestro estudio, la abundania de Ar fue obtenida onlíneas débiles y baja S/N, por lo que el error en intensidad, Ne[Ar IV℄ y N(Ar)/N(H)puede ser alto. Aumentar el N en el modelo nebular produe una Te[N II℄ más bajaque lo que nos permiten las observaiones. Nuestro modelo no onsidera los FLIERs,que emiten prinipalmente en [N II℄. Un estudio más detallado del N debe inluirobservaiones detalladas del gas nebular en el rim y los FLIERs.La Figura 6.15 muestra la omparaión de los distintos valores de abundaniadeterminados para oho elementos: He, C, N, O, Ne, S, Cl, y Ar. En el aso del heliose observa que todos los valores de abundania de He oiniden, dentro de las barrasde error.No se obtuvo una abundania de arbono para las regiones de la nebulosa debidoa la ausenia de líneas observadas de este elemento en el el espetro óptio. El modeloestelar india una abundania de arbono por debajo del valor solar, mientras que elmodelo nebular india un valor por enima del solar. El gas nebular está enriqueidoen arbono en los dos asos: ajustando CELs o RLs en el modelo de fotoionizaión.En el modelo de fotoionizaión se obtuvo la abundania de nitrógeno requeridapara reproduir la intensidad de la línea de reombinaión de N II λ5679 y de laslíneas olisionalmente exitadas. Se observa que la abundania ajustada on la líneade reombinaión oinide on la de la estrella y la de las dos regiones suponiendo�utuaiones de temperatura (t2=0.084 y 0.113).El oxígeno muestra un omportamiento similar al nitrógeno. La abundania ob-tenida en el modelo nebular ajustando RLs oinide on la del modelo estelar ylas de las dos regiones estudiadas uando se asume t2 6=0.00. Las abundanias deO obtenidas a partir de CELs en el estudio semianalítio y en el modelo nebularoiniden.El Ne, Cl y Ar muestran omportamientos similares. La abundania del modelode fotoionizaión oinide on la determinada en las regiones on t2=0.00. No tene-mos la abundania de la estrella para estos elementos. Tampoo se uenta on líneasde reombinaión de estos elementos. 144



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entral

Figura 6.15: Comparaión de abundanias obtenidas para NGC7009. Se inluyenlos valores de las dos regiones en el estudio semianalítio del gas nebular (Alta yMedia), el valor obtenido del modelo estelar (Estrella) y el valor obtenido del modelode fotoionizaión (Cloudy). Los triángulos orresponden a las abundanias obteni-das suponiendo t2=0.00, los uadrados orresponden a las abundanias obtenidassuponiendo t2=0.084 y 0.113 para las regiones Alta y Media, respetivamente. Laslíneas horizantales representan el valor solar y los promedios on t2=0.00 y t2 6=0.00
145



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralLa antidad de S alulada en el modelo de la estrella entral es signi�ativa-mente más alto que el que se obtuvo por métodos semianalítios en las dos regionesestudiadas, aún bajo la hipótesis de �utuaiones de temperatura. La abundania delmodelo de fotoionizaión oinide on la determinada en las regiones on t2=0.00.En la Figura 6.15 se puede observar que las abundanias nebulares de He, N yO obtenidas suponiendo �utuaiones de temperatura (t2=0.084 y 0.113) oinidenon las de la estrella, dentro de las barras de error. De lo anterior se podría onluirque las abundanias de He, N y O son las mismas en la estrella que en la nebulosa.Sin embargo, la abundania de N es ligeramente mayor en la estrella que en lanebulosa. Esto india que la estrella ontinuaría evoluionando después de eyetarsus apas más externas, por lo tanto, el gas nebular estaría menos enriqueido que laatmósfera de la estrella. El tamaño de los errores no permite difereniar entre estasdos hipótesis.En la Figura 6.15 es laro que la abundania de S en la estrella es mayor que enla nebulosa on ualquiera de los métodos utilizados. El S es el únio elemento en elque se apreia este omportamiento.Comparando las abundanias en las dos regiones estudiadas se observa que orres-ponden a omposiión químia homogénea. El modelo de fotoionizaión inluyó dosper�les de densidad orrespondiendo a dos líneas de visión distintas. Sin embargo, sereprodujeron satisfatoriamente las observaiones asumiendo la misma omposiiónquímia en ambos modelos. De lo anterior se puede onluir que el gas nebular deNGC7009 muestra una omposiión químia homogénea en la región entral de lanebulosa. Este estudio se debiera ampliar a la región de los FLIERs para determinarsi tienen una omposiión químia distinta o la diferenia en las intensidades dealgunas líneas se debe solo al distinto grado de ionizaión de las regiones estudiadas,omo se enontró en el aso de NGC6826.6.7. ConlusionesLa metodología utilizada para estudiar a la nebulosa planetaria NGC7009 permi-tió obtener un modelo estelar-nebular autoonsistente para este objeto. Este modelouni�ado permite onoer 15 parámetros de la nebulosa planetaria y su estrella en-tral, más parámetros que en ualquier otro modelo publiado antes para este objeto.Para determinar la distaia utilizamos un método on la apaidad de romperla degeneraión distania�luminosidad. En el aso de NGC7009 la inertidumbre en146



CAPITULO 6 La nebulosa planetaria NGC 7009 y su estrella entralla temperatura efetiva de la estrella se re�eja en la inertidumbre de la distania.Por lo anterior no se rompió ompletamente la degeneraión distania�luminosidadpara este objeto pero si se logró una reduión signi�ativa en la inertidumbre dela distania.A partir del modelo de atmósfera obtenido para NGC7009 se alularon lasabundanias de He, C, N, O, S, Si y Fe en la estrella entral. Este es el primeronjunto de abundanias estelares obtenido para este objeto. Otros trabajos en laliteratura asumen las abundanias nebulares para la estrella.Los parámetros derivados del modelo uni�ado permiten haer un estudio om-parativo de la omposiión químia en la atmósfera de la estrella y en el gas nebular.Se enontró que las abundanias He, N y O de la estrella oiniden on las obte-nidas por líneas de reombinaión para la nebulosa. También se enontró que lasabundanias obtenidas bajo la hipótesis de �utuaiones de temperatura (t2=0.084y 0.113) oiniden on las de la estrella. De lo anterior se enuentra que las abun-danias de He, N y O son onsistentes entre la estrella y la nebulosa. Sin embargo,las determinaiones también son onsistentes on una abundania de N ligeramentemayor en la estrella que en la nebulosa. Esto ourriría si la estrella ontinua evo-luionando después de eyetar sus apas más externas, por lo tanto, el gas nebularestaría menos enriqueido que la atmósfera de la estrella. El tamaño de los erroresno permite difereniar entre estas dos hipótesis.
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Capítulo 7ConlusionesLa metodología utilizada para estudiar a las nebulosas planetarias galátiasNGC6826 y NGC7009 permitió obtener un modelo estelar-nebular autoonsistentepara ada uno de estos objetos. Este modelo uni�ado de la nebulosa planetaria y suestrella entral permite derivar una gran antidad de parámetros para ada objeto.A partir del modelo uni�ado es posible onoer:Temperatura en la fotósfera de la estrella entral (Teff).Luminosidad de la estrella entral.Gravedad super�ial en la fotosfera de la estrella entral(log g).Distania a la nebulosa planetaria.Edad inemátia de la nebulosa.Radio de la estrella entral.Masa de la estrella entral.Masa de la estrella progenitora en la seuenia prinipal.Tasa de pérdida de masa de la estrella entral ( 
M).Veloidad terminal del viento (v∞)Fator de llenado en el viento estelar (lumping fator)Veloidad proyetada de rotaión de la estrella entral (v sin i).Radio interno y Radio externo de la nebulosa.fator de llenado del gas nebular.Abundanias en la estrella (He, C, N, O, Si, P, S, Fe).Abundanias en dos o más regiones de la nebulosa on distinto grado de ioni-zaión (He, C, N, O, Ne, S, Cl, Ar, Fe).Estrutura de densidad de la nebulosa.Fatores de orreión de ionizaión.149



CAPITULO 7 ConlusionesComo se puede ver en las Tablas 5.11 y 6.10, la antidad de parámetros obtenidosen los modelos uni�ados de NGC6826 y NGC7009 es mayor que en ualquier otromodelo nebular o estelar publiado antes en la literatura para estos objetos.Este trabajo representa un paso haia una mejor omprensión de los fenómenosque ourren en las nebulosas planetarias y sus estrellas entrales. Los modelos uni�-ados obtenidos para los dos objetos estudiados inorporan muhos de los proesosfísios que ourren en la nebulosa planetaria y su estrella entral, tratándolos de for-ma autoonsistente. La apaidad de los modelos estelares y nebulares de reproduiren forma mas realista los fenómenos que ourren en estos objetos está diretamenterelaionada on la apaidad de proesamiento de las omputadoras. En el futurotal vez será posible inorporar otros proesos físios que atualmente no puedeninluirse fáilmente en un modelo integral.7.1. Importania de los modelos uni�adosUn estudio uni�ado nebulosa-estrella entral impone mayores restriiones ob-servaionales a los valores que pueden tomar los parámetros del modelo estelar-nebular. Esto redue las inertidumbres y permite una mejor determinaión de losparámetros.En este trabajo se presentó un método on la apaidad de romper la degene-raión distania�luminosidad. Este método se aplió a dos nebulosas planetarias. Apesar de que en ambos asos se logró una reduión signi�ativa en la inertidum-bre de la distania no podemos a�rmar que se rompió la degeneraión distania�luminosidad. En el aso de NGC6826 la inertidumbre en la veloidad de expansiónde la nebulosa se re�eja en la inertidumbre de la distania. En el aso de NGC7009la inertidumbre en la temperatura efetiva de la estrella se re�eja en la inertidum-bre de la distania.Es neesario alular la distania a otras nebulosas planetarias galátias onel método presentado en este trabajo. Esto permitirá onoer mejor los alanes ylimitaiones del método. Una forma de alibrar el método es apliarlo a nebulosasplanetarias de las que se onoza su paralaje. Esto permitirá saber si realmente seha roto la degeneraión distania-luminosidad en los dos objetos estudiados.La retroalimentaión modelo estelar�modelo nebular permite enontrar un mayornúmero de parámetros para los objetos estudiados, ampliando nuestro onoimientoaera de ellos. 150



CAPITULO 7 Conlusiones7.2. Abundanias nebulares y estelaresLos parámetros derivados del modelo uni�ado permiten haer un estudio om-parativo de la omposiión químia en la atmósfera de la estrella y en el gas nebular.Existen en la literatura poos trabajos que determinen la abundania de unaestrella entral de nebulosa planetaria. La ontaminaión por emisión de la nebu-losa hae difíil un análisis de este tipo. Generalmente se adoptan para la estrellalas abundanias determinadas para la nebulosa. Sin embargo, en la literatura detrabajos nebulares existe la ontroversia ausada por los ADFs que pregunta si lasabundanias orretas son las obtenidas por líneas olisionalmente exitadas, líneasde reombinaión, o si existen inhomogeneidades químias. Una aportaión impor-tante de este trabajo es la determinaión de las abundanias de He, C, N, O, S, Siy Fe de las estrellas entrales de NGC6826 y NGC7009.En los dos objetos estudiados se enontró que las abundanias He, N y O de laestrella oiniden on las obtenidas por líneas de reombinaión para la nebulosa.También se enontró que las abundanias obtenidas bajo la hipótesis de �utuaio-nes de temperatura (t2 6=0.000) oiniden on las de la estrella. De lo anterior seenuentra que las abundanias de He, N y O son las mismas en la estrella que en lanebulosa. Sin embargo, las determinaiones son onsistentes on una abundania deN ligeramente mayor en la estrella que en la nebulosa. Esto ourriría si la estrellaontinua evoluionando después de eyetar sus apas más externas, por lo tanto, elgas nebular estaría menos enriqueido que la atmósfera de la estrella. El tamaño delos errores no permite difereniar entre estas dos hipótesis.En las Figuras 5.17 y 6.15 es laro que la abundania de S en la estrella es mayorque en la nebulosa sin importar el método utilizado para determinar el S nebular.El S es el únio elemento en el que se apreia este omportamiento.El análisis omparativo de las distintas regiones de las nebulosas estudiadas in-dia omposión químia homogénea. Adiionalmente, los modelos de fotoionizaiónreproduen las observaiones suponiendo omposiión químia homogénea. Este tra-bajo sugiere que las observaiones de NGC6826 y NGC7009 se pueden reproduirsuponiendo un gas nebular de omposiión químia homogénea on �utuaiones detemperatura, sin reurrir a un modelo de omposiión químia heterogénea.La metodología desarrollada para el estudio de NGC6826 y NGC7009 puedeapliarse a otras nebulosas planetarias galátias. Ya se uenta on observaiones deltelesopio de 2.1m del OAN en San Pedro Mártir para otros 7 objetos en los que se151



CAPITULO 7 Conlusionespuede haer un estudio similar al expuesto en este trabajo. El aeso a un telesopioóptio de igual o mayor tamaño que el de SPM en el hemisferio sur puede aumentarel número de objetos. Es importante reordar que este tipo de estudio requiere delos espetros UV de la estrella entral para omplementar las observaiones en elóptio.El análisis uidadoso de las araterístias físias y las abundanias químias deuna muestra mayor de nebulosas planetarias permitirá llegar a una mejor ompren-sión de las ondiiones del gas nebular y de la atmósfera de la estrella, ampliandonuestro onoimiento de estos objetos.
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