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Resumen

En este trabajo se muestra un estudio de tres nebulosas planetarias de la Galaxia, hecho
con los espectros tomados con elespectrografo Boller & Chivens del OAN-SPM. De los
tres objetos, dos de ellos (M3-27 y Vy 1-2) son jovenes, compactos y densos, que han
presentado cambios significativos con el tiempo y que su estudio pretende contribuir al
analisis de estos cambios calculando propiedades fisicas y abundancias. El tercer objeto
(H4-1) ha sido identificado como uno de los pocos del halo de la Galaxia, estas nebulo-
sas planetarias nos ayudan a comprender la evolucion de estrellas viejas.

En H4-1 se encontraron abundancias subsolares y un cociente Ne/O muy bajo. Para
M3-27 se identifico un gradiente de densidades que llegaba hasta 107 cm ™3, razén por
la cual en algunas lineas se ha superado la densidad critica y aparecen disminuidas;
también muestra doble pico y alas en las lineas de Balmer; ademas de abundancias
subsolares. Y en Vy 1-2 se identific6 una abundancia tipica para nebulosas del disco,
es decir, abundancias similares a las solares, habria sido interesante obtener su ADF,
pero no fue posible debido a la resolucion del B&Ch.

Lo encontrado en H4-1 con respecto al cociente Ne/O se le atribuyo, en parte, al ICF
utilizado y por otro lado, al tercer "Dredge-up"durante la evoluciéon estelar. En M3-27,
el doble pico es causado por contaminacién de emision estelar en el espectro, y las
alas se deben a vientos. Por tultimo, en Vy 1-2 no se identificaron cambios temporales
grandes por lo que, a pesar de ser una nebulosa joven, ya se ha asentado.



Introduccion

Las nebulosas planetarias son algunos de los objetos astronémicos més hermosos que
ha presenciado el hombre; que erréneamente adquirieron su nombre en el siglo XVIII,
ya que con los telescopios con los que fueron observadas daba la impresion de que su
apariencia era similar a la de planetas gigantes. Y si bien es imposible alcanzar a ver en
una vida (o en miles de vidas) el proceso de evolucion que lleva a las estrellas de masa
baja e intermedia a la etapa de nebulosa planetaria, es fascinante estudiarlas y tratar
de comprenderlas.

Como se puede interpretar del parrafo anterior, las nebulosas planetarias aparecen en
las fases evolutivas finales de una estrella de masa baja e intermedia (entre 0.8 y 8
Mg). Se trata de objetos conformados por una estrella central y una nube de gas io-
nizado, que en su mayoria son capas de gas que expulsa la estrella al ir colapsando
en la etapa de Gigante Roja y Gigante Roja Asintotica. Al quedar el ntcleo expuesto
y, gracias a su alta temperatura, emite casi toda su luz en el UV, lo que calienta las
capas mencionadas hasta ionizarlas. Estas nubes de gas suelen ser de baja densidad, lo
que permite observar lineas espectrales prohibidas imposibles de reproducir en la Tierra.

En este trabajo se presentaran diversas nebulosas planetarias, entre ellas hay una que no
cumple con algunas de las condiciones ya establecidas para estos objetos astronémicos
y que, ademas, varia significativamente con el tiempo. Esta nebulosa es llamada M3-27,
se trata de un objeto bastante joven que sigue presentando cambios debido a este hecho.

En el primer capitulo trataremos de introducir todos los conocimientos necesarios para
comprender la formaciéon de una nebulosa planetaria, es decir, daremos un recorrido
por el diagrama Hertzsprung-Russell (H-R) de sus estrellas progenitoras, asi como los
procesos fisicos que ocurren en el interior de estas. De esto tltimo se aborda el equilibrio
entre recombinaciones y ionizaciones, ya que el gas envolvente gana energia mediante
la fotoionizacioén debido a la estrella central y la pierde a través de la emision de lineas
espectrales producidas por la recombinacién de los electrones con los 4&tomos presentes
en el gas. Otro proceso mencionado anteriormente es de las lineas espectrales prohibi-
das, originadas a partir de las transiciones con una menor probabilidad de ocurrencia.

El segundo capitulo es un desarrollo del procesamiento de los datos obtenidos en el
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Observatorio Astronémico Nacional de San Pedro Martir (OAN SPM) con el software
de reduccion de datos IRAF. Este procesamiento va desde la correccion de los espectros
bidimensionales por campos de sesgo y campo plano, asi como el analisis del espectro
para convertirlo en uno de una sola dimensiéon y la calibracion en flujo y longitud de
onda para poder medir la intensidad de las lineas que se observaron.

En el tercer capitulo finalmente se determinan los resultados del capitulo anterior. Se
busca corregir los datos usando la ley de enrojecimiento de Seaton, ya que la luz ob-
servada antes de llegar al detector pasa por el medio interestelar que ocasiona que las
longitudes de onda mas cortas (azules) se absorban méas que las largas (rojas). Ademés
de que se elabora en el proceso seguido en PyNeb para la obtencién de diagramas de
diagnostico, abundancias i6nicas y totales.

En el cuarto capitulo se presentan los resultados encontrados para las nebulosas en el
capitulo anterior y asi ver qué nos dicen sus condiciones fisicas y abundancias, asimismo
se determind la temperatura a través del Salto de Balmer y por el helio. Y por tltimo,
en el capitulo cinco se discutiran los resultados, al igual que algunas comparaciones con
autores que han trabajado los mismos objetos.



Capitulo 1

Antecedentes

1.1. Evolucion estelar

Para la realizacion del siguiente capitulo se tomaron como referencia los libros de Sa-
laris and Cassisi [2005], Carroll and Ostlie [2017], Kwok [2007] y el reporte de Torres-
Peimbert and Pefia [1991].

Estrellas en secuencia principal

Se dice que una estrella se encuentra en secuencia principal cuando esta en la fase de
quema de hidrégeno. En esencia se trata de la fusiéon nuclear de cuatro protones en
un ntcleo de “He, lo cual puede lograrse a través de la cadena protén-protén y el ciclo
CNO (Carbono-Nitrogeno-Oxigeno). La cantidad de energia total producida en esta
fase evolutiva es mucho mayor que la generada en cualquier otro proceso nuclear en las
estrellas; ademas de que la cantidad de hidréogeno disponible para el proceso de com-
bustion se consume a un ritmo menor que otros elementos en fases mas avanzadas, lo
que genera que esta sea la etapa més larga que vive una estrella.

La generacion de energia nuclear, €, tanto en la cadena p-p como en el ciclo CNO,
depende de la temperatura, T. La primera domina a temperaturas menores, donde la
siguiente expresion habla de la sensibilidad mas baja que puede tener €,, o< T2 Y, por
otro lado, el ciclo CNO presenta una relacion que va como ecno o T*®. La importancia
de estas radica en que la dependencia de la estrella en estos procesos para la produccion
de energia cambia entre mas masiva sea.

Las estrellas de masa baja-intermedia, cuando finalmente se agota el hidrogeno cen-
tral, quedan con un nucleo de helio. Alrededor sigue estando envuelto por una cascara
abundante en hidrogeno, la cual aiin tiene la temperatura suficiente para continuar con
la quema de H. Por otra parte, en el ntucleo ya no hay combustion nuclear debido a
que la temperatura es demasiado baja, ademas de que el gradiente de temperatura es
radiativo, por lo que queda con una estratificacion casi isotérmica.

10



CAPITULO 1. ANTECEDENTES 11

Aqui es donde aparece el limite de Schénberg-Chandrasekhar (ec. 1.1), ya que para un
ntcleo de helio isotérmico con una ecuacion de estado de gas ideal, encontraron un valor
limite para la relacion entre la masa del nicleo (Mg,..) y la masa estelar total (M;y).
Este resultado queda en términos de la masa molecular media del ntcleo (pieore) v la
de la envoltura (pen, ). Hay que senalar que para distintos rangos de masa se observan
diferentes resultados. Asi, si al hacer el calculo, el resultado que se tiene es mayor al
valor establecido, entonces ocurre que el niicleo ya no puede soportar la presion ejercida
por las capas exteriores y se contrae, al mismo tiempo que la envoltura se expande.

MCOT@ ENvV ’
( ) ~0.37 (“ ) (1.1)
Mtot SC Heore

Subgigante y Gigante Roja

En este punto, se dice que la estrella se ha desplazado de la Secuencia Principal a la Ra-
ma de las Subgigantes (SGB) en el diagrama Hertzprung-Russell (Figura 1.1). Ya que
durante esta etapa el ntcleo se contrae, la envoltura se expande, comienza a enfriarse y
su opacidad aumenta por la contribucion del ion H™; debido a esta opacidad se quedan
mas facilmente atrapados los fotones y se favorece atin mas la expansion de las capas
externas. Esta fase evolutiva es muy corta para las estrellas de masa intermedia y alta.

Post-AGB
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Figura 1.1: Diagrama H-R para una estrella de masa baja (izq.) y para una estrella
de masa intermedia (der.). Las siglas ZAMS (Zero Age Main Sequence), SBG (Rama
de subgigantes, entre otras, se describen en el texto. Tomada de An Introduction to
Modern Astrophysics de Carroll and Ostlie [2017].
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Con esta expansion y enfriamiento, la estrella toma un color mas rojizo debido a su
temperatura y aumenta su tamano. En este momento es cuando el exterior se vuelve
convectivo y se genera una ralentizacion de la expansion estelar. Durante esta fase ocu-
rre el primer “Dredge-up” (dragado) en donde gracias a un gradiente de temperatura
casi adiabatico asociado a la conveccion, y por la eficiencia con la que la energia es
transportada, comienzan a mezclarse las capas interiores con las exteriores. De esta
manera, la estrella se une a la Rama de las Gigantes Rojas (RGB).

Como se puede ver en la Figura 1.1, para estrellas de masa baja (izquierda), justo en
la punta de la Rama de las Gigantes Rojas sucede un destello de helio; a diferencia del
proceso para una de masa intermedia que comienza la quema estable de Helio en su
ntcleo.

Punta de RGB

Cuando una estrella tiene una masa menor a 1.8 M, a medida que el nicleo se colap-
sa, se vuelve altamente degenerado, por lo que los procesos nucleares para la quema de
helio se vuelven inestables. Ademas, la quema de helio no se origina justo en el centro,
ya que el nucleo de la estrella tiene una pérdida importante de neutrinos antes de llegar
a esta etapa, por lo que se enfria ligeramente y no tiene la temperatura adecuada para
comenzar las reacciones triple-a.

En cambio, la céscara alrededor de esta si y ocasiona una liberacion de energia casi
explosiva que dura apenas unos segundos; esta energia nunca llega a la superficie por-
que la absorben las capas superiores, provocando posiblemente pérdida de masa de la
superficie. En este punto, el nucleo se expande, asi que la temperatura y la densidad
disminuyen.

Ahora, para las masas mayores a 1.8 My (1.1 derecha), hacia el final de la RGB, el
nicleo cuenta con la temperatura central y la densidad suficiente para que comience
el proceso triple-a, en donde tres nticleos de jHe se transforman en }?C, este tdltimo
también puede resultar en (°0. En este punto, la envoltura de hidrogeno sigue estando
alrededor del nicleo pero cuando comienza el proceso anterior, el niicleo se comienza
a expandir y empuja la capa de H hacia el exterior, esta se enfria y disminuye la tasa
de produccién de energia. Si observaramos esto, verfamos que la estrella tiene una
disminuciéon abrupta en su luminosidad.

Rama Horizontal

Para los tipos de estrellas antes mencionados, ahora la capa de hidrogeno se contrae y
empieza a producir energia, generando un aumento en la energia total. Con lo anterior,
la temperatura efectiva se eleva y con el proceso triple-a, el ntcleo se vuelve convectivo.
Aqui la estrella se encuentra en la Rama Horizontal (HB) llegando casi hasta su parte
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mas azul (ver Figura 1.1). Cuando finalmente llega hasta el borde, el peso molecular del
ntcleo ha crecido tanto que lo obliga a contraerse, mientras que la envoltura se expande
y se enfria.

En el diagrama H-R cuando la estrella pasa el punto mas azul de la Rama Horizontal,
entra hacia la curva donde se dirige hacia el punto més rojo. Es en esta etapa en la
que el helio se agota, habiéndose convertido en carbono y oxigeno, que el niicleo inerte
vuelve a contraerse y se repite una evoluciéon muy parecida a la que sucede en SGB.
Ahora existe una envoltura de helio alrededor del nucleo degenerado de CO, que se
encoge y obliga al material circundante a expandirse y enfriarse.

AGB

La estrella entra en la Rama Asintotica de las Gigantes (AGB) cuando queda con el
nicleo degenerado de CO. Esta etapa puede dividirse en dos fases: la temprana (E-
AGB) y la de pulsacion térmica (TP-AGB). En la primera (Figura 1.2), la envoltura
se expande y provoca la extinciéon en la capa que quema hidrogeno y la luminosidad
se vuelve dependiente de la quema de helio alrededor del ntcleo; en este punto ocurre
el segundo “Dredge-up”, pues gracias a la convecciéon de la envoltura, se produce una
mezcla que trae hacia la superficie helio y nitrégeno. En la segunda etapa, la quema de

Ly = 1940 L,
T, =5770K

H, He envelope

He-burning shell
CO core

Figura 1.2: Estrella de 5 Mg, en la etapa E-AGB. Tomada de An Introduction to Modern
Astrophysics de Carroll and Ostlie [2017].

hidrégeno se reactiva y vuelve a ser la fuente principal de energia. Recordemos que el
hidrégeno se transforma en helio, por lo que la combustion de este genera que el helio
de la capa inferior comience a aumentar en masa, que su base se degenere ligeramen-
te y por ende que incremente la velocidad de la reaccion triple-a;, esto eventualmente



CAPITULO 1. ANTECEDENTES 14

lleva a un pulso térmico. Entonces ocurre el pulso, que dura hasta que la envoltura de
He vuelve a expandirse y enfriarse, y asi la estrella regresa a un estado estable donde
contintia quemando hidrégeno.

La cantidad de pulsos que pueda tener una estrella dependen de su masa y pueden
ocurrir distintos sucesos interesantes en cada uno de estos: la temperatura es lo sufi-
cientemente alta como para que el nitrégeno se transforme en neén; gracias al aumento
repentino del flujo de energia de la capa de helio se establece una zona de conveccién
entre esta y la de hidrégeno, lo que ocasiona un tercer “Dredge-up” donde ahora es
carbono lo que se lleva a la superficie; para masas mayores también hay efectos en esta
etapa pero debido a que en esta tesis no nos estamos enfocando en eso, no se mencionara.

La luminosidad de una estrella AGB depende tnicamente de la masa del ntucleo. En el
caso de las estrellas en fase TP-AGB, la luminosidad promediada a lo largo del ciclo de
pulsos térmicos puede ser aproximado por

MCO’/‘E
L, = 59,250 ( - 0.52) Lo, (1.2)
Mg

esta es la relacién de luminosidad y masa del nticleo (Paczynski [1970]).

Para la etapa AGB ha sido de gran uso la astronomfia infrarroja y de ondas milimétricas,
ya que es posible observar el material expulsado. Dependiendo del tipo de estrella, las
tasas de pérdida de material pueden incluso superar a la tasa de combustiéon nuclear.
De esta manera, este periodo esta definido por los vientos estelares de la superficie y
no necesariamente por las reacciones en el ntcleo.

Lo anterior sirve para ver que la masa de la cascara de hidrégeno va disminuyendo con
el tiempo como resultado de la pérdida de masa en la superficie, hasta que dicha cascara
se agote por completo. Los procesos que suceden en una AGB dependen de ese H, ya
que entre cada pulso térmico ya vimos que la quema de hidrégeno aumenta la masa
de la capa de helio, pero durante los pulsos la quema de He disminuye su propia masa
y aumenta la del nicleo. Esto podria seguir repitiéndose, pero la falta de hidrogeno lo
detiene.

Para este momento, la estrella ha pasado la fase TP-AGB y se dirige hacia parte azul
en el diagrama H-R ahora como una post-AGB. Es aqui donde termina de perder masa
y los restos de su envoltura son expulsados, las capas de quemado de hidrégeno y helio
se extinguen; y asi queda en esencia el niicleo degenerado de CO con una ligera capa
de hidrogeno y helio circundante.

Para finalmente poder hablar de la formacién de una Nebulosa Planetaria no podemos
quedarnos hasta esta etapa post-AGB, ya que hay ciertas discrepancias con el resultado
de la etapa AGB y una NP.
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» La velocidad de expansion de una NP (~ 25 km/s) es mayor que la del viento
estelar de una estrella AGB (~ 8 km/s).

= La densidad en la envoltura de una NP también es mayor que la densidad de una
envoltura de AGB.

= Las estrellas que pasan por la etapa AGB terminan con una estructura suave y
difusa, contrario a la estructura bien definida de una NP.

Por lo tanto, las NPs no son simplemente envolturas AGB difundidas en el medio
interestelar; es necesario que exista un mecanismo que acelere, comprima y dé forma a
esta estructura.

Formacion de la Nebulosa Planetaria

En el modelo de Vientos Estelares Interactivos (ISW) propuesto por Kwok [1982] se
sugirié que una NP no es material eyectado aislado, sino que se trata del reordenamien-
to del material desde la pérdida de masa de una AGB. Cuando nos encontramos en
la etapa post-AGB y queda el nucleo expuesto, la combustion nuclear iré eliminando
los residuos de hidrégeno y, por lo tanto, caminara hacia el azul en el diagrama H-R.
Esto implica que la estrella central volvera a calentarse y cuando su temperatura sea
suficientemente alta, comenzara una nueva fase de pérdida de masa por la presion de
la radiacion sobre las lineas de resonancia.

Debido al radio de la estrella, la velocidad terminal del viento es méas grande que cuando
estaba en la AGB, por lo que este chocard con el remanente del viento antes mencio-
nado. Este proceso generara una cascara de alta densidad, al mismo tiempo el viento
que barre estd siendo comprimido de ambos lado por presiéon dinamica, lo que resulta
en una estructura bien definida como la que vemos en una nebulosa planetaria.

Originalmente, el modelo ISW se formul6é considerando la conservacién de momento,
pero después se extendié para el caso de la conservacion de energia por distintos auto-
res como Kwok [1982], Kahn [1983] y, Kwok and Volk [1985|. La primera parte suponia
considerar una colision ineléastica entre el viento lento y el viento rapido; en este caso
todo el exceso de energia tendria que ser irradiada y la presion térmica le daria una
aceleracion extra a la envoltura.

La segunda parte ya supone considerar tres componentes que son el viento lento, el
rapido y la envoltura barrida, asi que hay dos frentes de choque. El choque interior
se propaga hacia la estrella y esa region queda con una temperatura muy alta, y se le
denomina burbuja (ver Figura 1.3). Con esto, es factible que el choque sea adiabético.
Para el choque exterior cambia todo, ya que la velocidad entre el viento de la AGB y
la envoltura no es muy alta, por lo tanto, esta region se piensa como lo suficientemen-
te fria para que existan iones metalicos para el enfriamiento por lineas prohibidas. Y
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Figura 1.3: Diagrama esquematico del modelo ISW. Tomado de The Origin and Evo-
lution of Planetary Nebulae de Kwok [2007].

asi, el choque se puede tratar como isotérmico. En este modelo también se considera
la existencia de una discontinuidad que esta entre la burbuja y la envoltura barrida,
donde no hay gas ni calor. Con esto la envoltura tendria tinicamente viento lento y el
gas de la burbuja vendria de la estrella central.

Modelando lo dicho anteriormente, y sabiendo que el ISW unidimensional implica que
los vientos son iso6tropos, llegariamos a que las nebulosas planetarias tienen una simetria
esférica, algo muy distinto a lo observado. Por lo tanto, una teoria (atn no aceptada)
seria que si los vientos o bien el campo de radiaciéon no fueran isétropos, las nebulosas
tendrian esa forma asimétrica caracteristica. Esto funciona en especial para el viento
lento.

Por otro lado, se han propuesto diferentes mecanismos para el contraste de densidades:
un disco protoestelar remanente de la formacion de la estrella, un flujo saliente, rotaciéon
estelar, efectos de campos magnéticos de la estrella o una companera binaria.

Cuando la estrella progenitora se encuentra en esta etapa, evoluciona rapidamente y la
cantidad de fotones que emite varia significativamente. En las primeras fases de esta
etapa de la evoluciéon, una gran parte del flujo es absorbido por el polvo y reemitido en
el infrarrojo. Posteriormente, mientras la temperatura incrementa, una buena porciéon
del flujo emitido termina en la componente gaseosa gracias al proceso de fotoionizacion.
Cuando la estrella finalmente se enfria, su luminosidad comienza a bajar y es posible
que la nebulosa quede limitada por la densidad y no por la ionizacion.
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1.2. Estructura de ionizacion

Entonces, en el modelo estético clasico de una nebulosa planetaria, y como ya vimos,
ésta se encuentra formada por una estrella central y una nebulosa gaseosa a su alrede-
dor. Cuando la estrella es lo suficientemente caliente, los fotones son capaces de ionizar
los atomos presentes en el gas, de manera que los electrones expulsados durante este
proceso aportan energia cinética para el proceso de excitacion colisional de atomos pe-
sados. Y las emisiones espontaneas desde distintos estados de excitaciéon de atomos e
iones, son las causantes del espectro de lineas de emision.

La temperatura cinética tipica de una NP esta alrededor de ~ 10*K, pero para excitar
colisionalmente al hidrégeno se requiere por lo menos una temperatura de ~ 10°K por
lo que se necesita algiin otro mecanismo que haga esta tarea. También es necesario
considerar que las NPs suelen tener densidades bajas, asi que las tasas de excitacion o
ionizacion por colision de electrones son menos frecuentes que la de emision espontanea,
ademas de que el electron permanece excitado muy poco tiempo. Asi que las lineas
de hidrégeno que observamos estan producidas por la recombinacion entre protones
y electrones libres. Por lo tanto, lo que encontramos en una NP estd determinado y
controlado por los procesos de radiacion.

Fotoionizacion

Un atomo de hidrogeno esta formado por un ntucleo con carga positiva, es decir por
un protén, y un electron. El electron puede encontrarse en su estado base o en algtin
estado excitado; para describir el estado en el que esté un electron se utilizan los niimeros
cuanticos. Para el estado cuantico del atomo se usa el niimero principal n, que va desde
1 hasta oo, el nimero de momento angular (¢ < n) y el namero cuantico de espin
(s = £1/2). Para representar el numero de momento angular, es decir, £ =0, 1, 2, 3,.. .,
se utilizan letras mintsculas como s, p, d, f, etc.

La tnica fuerza en el sistema es la interaccion electromagnética entre el proton y el
electron, por lo que todos los estados de momento angular orbital del mismo estado
cuantico principal son degenerados. Y la energia del electron ligado viene dada por la
formula de Bohr:

E, =hRy <1 — i) : (1.3)

n2
donde

2m2etm,
que es la constante de Rydberg para H, donde e es la carga elemental, h es la constante
de Planck y m,. es la masa del electron.
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Figura 1.4: Diagrama de energia para un atomo de H. Tomado de The Origin and
Evolution of Planetary Nebulae de Kwok [2007].

El proceso de fotoionizaciéon ocurre cuando el a&tomo absorbe un foton y el electron que

se encontraba inicialmente en un nivel nf se excita a un estado libre. La fotoionizacion

se producira si la frecuencia (v) del foton entrante es mayor que v,:
Ry

Vy, =

(1.5)

n?’

Recombinacion

Del proceso de fotoionizacion los electrones libres adquieren energia, estos alcanzan el
equilibrio térmico mediante la interaccion entre ellos de forma muy réapida. Y aunque los
electrones de baja energia tienen una mayor probabilidad de recombinarse con protones,
estas tasas son muy lentas en comparacion con las interacciones entre los electrones.
Asi que en el modelo nebular, es una muy buena aproximacion que los electrones estén
en equilibrio termodinamico local (LTE) y, por lo tanto, su distribuciéon puede ser ca-
racterizada a través de la temperatura cinética del electrom.

Por otro lado, como la tasa de recombinacion es mucho mas lenta que la de decaimiento
espontaneo, el atomo de hidrogeno regresa a su estado base de forma muy réapida después
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de cada recombinacion, asi que se asume que los atomos de H neutros estan en estado
base.

1.3. Emisioén de lineas nebulares

Como ya habiamos mencionado, cuando se observan lineas de emisién en un espectro
significa que, en el objeto de estudio se estdn dando transiciones de un estado liga-
do a otro de menor energia. Estas transiciones usualmente se dan mediante emision
espontanea y se conocen como ligadas (o b-b). Por otra parte, cuando se observa un
electron ligado en un estado excitado es por excitacion colisional, o como resultado de
la recombinacién entre un electréon libre y un proton. Asi, las lineas emitidas por el
primer proceso se denominan lineas de excitacion colisional (CELs) y las del segundo,
lineas de recombinacion (ORLs). En general, la intensidad de la radiacion emitida por
un ion, en la linea de frecuencia v;;, esta dada por:

I(v;, Xt) :/j(yij)dvz/N(X+m>neE(X+muVijaTe) dv, (1.6)

donde j(v;;) es la emisividad, N (X ™) es la densidad del ion, T, y n. son la temperatura
y densidad electronica, respectivamente, y ¢(X ™, v;;, T¢) es el coeficiente de emisividad
de la linea.

Lineas de Recombinaciéon

Por las condiciones fisicas de las nebulosas, cuando el &tomo de hidrégeno se encuentra
en un estado excitado es por recombinacion. Asi, el &tomo pasara en cascada a estados
inferiores mediante una serie de emisiones esponténea. Estas transiciones tienen una
probabilidad de ocurrencia, A,/ /.

En este caso, y regresando a la ecuacion (1.6), la emisividad depende inversamente de
la temperatura como € o« T™™, con m = 1. Donde su expresion es:

€(X+m, Vija Te) = N(Xm_‘_z) Ne aef(yija Te) hl/ij, (17)

donde a.s es el coeficiente de recombinacion efectiva de la linea y es directamente
proporcional A,z ¢

Lineas de Excitaciéon Colisional

A diferencia del hidrégeno, la abundancia de elementos pesados es mucho menor. Aun
asi, las lineas de excitacion colisional pueden ser tan intensas como las de recombinacion,
debido a que este proceso de colision es mucho mas rapido que el de recombinacion.
Estas lineas en emision (o también llamadas lineas prohibidas) aparecen cuando el ion
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decae mediante transiciones dipolares magnéticas o cuadrupolares eléctricas. Para estas
lineas, la emisividad proveniente de la transicion del nivel ¢ al nivel j se ve como:

€(l/ij) = NiAithij7 (18)

donde A;; es la probabilidad de transicion esponténea, N; es la densidad numérica del
atomo en el estado superior (i) y hv;; es la energia del foton entre los niveles i y j.

La seccion transversal colisional para la transicion del nivel j al nivel ¢ es inversamente
proporcional a v?, donde v es la velocidad, por encima del umbral de energia E;;. La
seccion transversal de colision se ve de la siguiente forma, utilizando la fuerza de colision

Qji:
0;:(v) = (ra2) (lhfZ) i _ ( il ) Bt (1.9)

. 2012012 ‘
SMEY 9; dmemzv 9;

2
donde R = 272%e*m, /h? es la constante de Rydberg, aq es el radio de Bohr y g; es el peso
estadistico del nivel j. Para niveles dentro del mismo multiplete, la fuerza de colision
de cada nivel de estructura fina J esta relacionada con la fuerza de colision total del
multiplete mediante

(2J + 1)
2L+ 1)(25+1) 7"
La tasa de excitacion colisional para un conjunto de electrones a temperatura 7. puede
obtenerse promediando sobre la distribucion Maxwelliana:

¢;i(T.) = /OO voj;(v) f(v)do, (1.11)

Umin

Qi(J) = (1.10)

donde v, = (2Eij/m.)*/?. Si sustituimos la ec. (1.9) en (1.11) llegamos a que
- 8.629 x 1076 Q]z

3 1
Qi = [em® s (1.12)
’ T}/ 9j
La ec. (1.12) esta relacionada con la ecuacion de Boltzmann como:
Gy = L g e BT (1.13)

7
donde g; y g; son los pesos estadisticos de los niveles de los niveles 7 y j.
Cuando la densidad es muy alta, el gas se encuentra dominado por colisiones, entonces
el principio de equilibrio detallado dicta que la tasa de excitacion de un estado inferior
a un estado superior esté exactamente equilibrada por la tasa de desexcitacion:

ZNjneri_l_zNjAji:ZNiREQij+ZNiAij> (114)
J#i J>t J#i J<i
Por lo que la intensidad se puede encontrar como el cociente de N; a N; multiplicado
por su probabilidad de transicién; para densidades bajas la intensidad dependera tuni-
camente del cociente de tasas de excitacion y desexcitacion colisional.
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1.4. Objetos estudiados

En este trabajo, se analizaron tres nebulosas planetarias: H4-1, M3-27 y Vy 1-2.

= H4-1 es una de las 13 nebulosas planetarias que se ha confirmado que pertenecen
al halo de la Galaxia, en la constelacion Coma Berenice, con coordenadas ecuato-
riales (J2021.0) o =12h 59m 27.77s y § = +27° 38’ 10.5”. Es pobre en elementos
pesados, aunque rica en carbono; Otsuka and Tajitsu [2013| proponen que su pro-
genitora fue una binaria en un ambiente con captura de neutrones rapido. Fue
descubierta por Guillermo Haro en 1951.

= M3-27 es compacta, densa y muy joven, y se encuentra en la constelacion Hércules,
con coordenadas ecuatoriales (J2021.0) o =18h 27m 48.26s y § = +14° 29’ 06.07".
Al ser un objeto joven atn presenta cambios en el tiempo, lo cual permite entender
mejor la evolucion de una nebulosa. También, de acuerdo a Miranda et al. [1997] la
linea Har de este objeto exhibe un comportamiento P Cygni tipo III, y es emitida
por la estrella. Fue identificada por Minkowski en 1948.

= Vy 1-2, al igual que M3-27, es compacta, densa y joven, localizada en la cons-
telacion Hércules, con coordenadas ecuatoriales (J2021.0) o =17h 54m 22.98s y
§ = +27° 59’ 58.17. Este objeto se ha reportado con un ADF! alto por Ruiz-
Escobedo and Pena [2022]| y otros autores, este sigue siendo un campo abierto,
por lo que el analisis de objetos como este es importante para generar nuevas pro-
puestas. Akras et al. [2015], ha clasificado a la estrella central como una binaria
de emision débil y con lineas en emision (wels). Fue descubierta por Vyssotsky en
1942.

En la tabla 1.1 se presentan algunas caracteristicas conocidas de los objetos de estudio
y ademés en la Figura 1.5, se ve una representacion de la distribucion de la linea Ha
para las distintas nebulosas, ilustrando su posicion respecto a su velocidad.

X Distancia Tamano Viad
Objeto Nombre Morfologia ADF(0"2) Estrella
(kpc)  (arcsec) (km s71)
PN G049.3+88.1  H4-12 25.3 10 - 181 1.75 CEMP-r
PN G043.3+11.6  M3-273 6.53 1 - - 5.48 emision Ha
PN G053.3+24.0 Vy 120  8.13 46 BfastOut 102 617 [WR]/wels+?
Tabla 1.1

'ADF o factor de discrepancia de abundancias, se trata de una diferencia entre el valor de la
abundancia obtenida con ORLs y el de la obtenida con CELs, siendo regularmente mayor la primera.

2Datos de H4-1 tomados de Otsuka and Tajitsu [2013]

3Datos de M3-27 tomados de Wesson et al. [2005] y Stanghellini and Haywood [2018]

“Datos de Vy 1-2 tomados de Ruiz-Escobedo and Peiia [2022]
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Capitulo 2

Procesamiento de datos

Los datos analizados en este trabajo fueron obtenidos en el Observatorio Astronémico
Nacional de San Pedro Martir (OAN SPM) en Baja California con el espectrografo
Boller & Chivens (B&Ch), acoplado al telescopio de 2.12 m.

Se trata de un instrumento para obtener espectros de rendija larga de resolucion baja
e intermedia a través del uso de diferentes rejillas. Las observaciones en esta tesis se
realizaron con una rejilla de 600 lineas por milimetro en las fechas 3 y 4 de Mayo de
2021 por la Dra. Miriam Pena Céardenas.

En la primera noche se abarcdé un rango espectral entre 3600 A v 5900 A, y en la
segunda entre 5000 A y 7500 A con una resolucion espectral de 1.54 A/ pixel, con un
CCD E2V-4240 de 2048 %2048 pixeles con un tamano de pixel de 13.5 u/pixel. Todas
las imagenes tomadas son guardadas en formato FITS!.

En cada observacion se obtuvieron los siguientes tipos de imagen:

» Campo de sesgo (Imagenes BIAS): Al momento de digitalizar una senal de CCD,
se agrega un sesgo con el fin de evitar que la senal tome valores negativos. Estas
imégenes se crean leyendo el CCD con tiempo de exposicion de cero segundos
con el obturador cerrado. Lo cual se hace a principio y a final de la noche de
observacion (Fig. 2.2a).

= Campo Plano (FLAT Field): Debido a que la sensibilidad a la luz puede cambiar
levemente para cada pixel de un CCD, es necesario calibrar los objetos usando
una imagen de campo plano. Esta se obtiene exponiendo el CCD a una fuente de
luz iluminada de manera uniforme; de no hacerlo, se debera considerar un error
adicional en las mediciones (Fig. 2.2b).

s Lamparas CuAr: Es un tipo de lampara catddica que produce lineas de emision
caracteristicas. Esto con el fin de asignar valores reales de longitud de onda al
espectro de los objetos (Fig. 2.2c).

IFITS o Flexible Image Transport System, es un formato de archivo disefiado para almacenar
conjuntos de datos como imagenes y tablas bidimensionales.

23
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Figura 2.1: Espectrografo Boller & Chivens (créditos: Webmaster OAN-SPM. https:
//www.astrossp.unam.mx/es/usuarios/instrumentos/espectroscopia/boller)

= Estrellas de referencia: Estas son simplemente objetos estelares conocidos en flujo,
que se usaran para calibrar los espectros transformando el nimero de cuentas a
flujo (Fig. 2.2d).

= Nebulosas Planetarias: Son los objetos a analizar, se tomaron los datos de tres
diferentes para este trabajo (Fig. 2.2e, 2.2f).

Noche del 3/05/21

Bias 10 imégenes
Flat 21 imagenes
CuAr 11 imagenes

Estrellas de referencia | 6 imégenes
Nebulosas Planetarias | 19 imagenes
Noche del 4/03/21

Bias 15 imagenes
Flat 20 imagenes
CuAr 12 imégenes

Estrellas de referencia | 7 imagenes
Nebulosas Planetarias | 18 imagenes

Tabla 2.1: Tipos de imagenes obtenidas con el espectrografo B&Ch.


https://www.astrossp.unam.mx/es/usuarios/instrumentos/espectroscopia/boller
https://www.astrossp.unam.mx/es/usuarios/instrumentos/espectroscopia/boller
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(a) (b)
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() (d)
+

(e) (f)

Figura 2.2: Ejemplos de imagenes sin procesar BIAS (a), FLATS (b), lamparas CuAr
(c), Estrellas de referencia (d) y Lineas en emision de la nebulosa junto con el continuo
de la estrella central en azul y rojo (e) y (f), respectivamente.
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2.1. Procesamiento de datos

Antes de comenzar la calibracion de datos con IRAF?, simplificamos el proceso haciendo
lo siguiente:

= Revisamos los archivos correspondientes a los espectros de las nebulosas planeta-
rias, ya que era necesario recortar una seccion para eliminar los errores causados
en los bordes del detector y utilizar de manera més efectiva la informacién que
deja pasar la rendija.

= Generamos distintas listas con los nombres de los archivos de calibraciéon en for-
mato FITS a utilizar en cada parte del proceso, debido a que estas listas pueden
llamarse en IRAF en vez de insertar imagen por imagen.

IRAF

Image Reduction and finalysis Facility
PACKAGE = ccdred PACKAGE = ccdred

TASK = ccdproc TASK = ccdproc

Image Reduction and finalysis Facility

File describing the bad lines and columns
) Overscan strip image section
[20:1016.20:2501) Trim data section
ero level calibration image
Dark count calibration image
Flat field images
no) Fix bad CCD lines and columns? i Illumination correction images
no) Apply overscan strip correction? Fringe correction images
yes) Trim the image? 1.) Minimum flat field value
no) fpply zero level correction? shortscan) Scan type (shortscanllongscan)
no) Apply dark count correction? 1) Number of short scan lines
no) Apply flat field correction?
no) Apply illumination correction?
no) Apply fringe correction?
no) Convert zero level image to readout correction?

@listaobjetos List of CCD images to correct
@listaobjetos) List of output CCD images
) CCD image type to correct
0) Maximum image caching memory (in Mbytes)
no) List processing steps only?

yes) Fit overscan interactively?
spline3) Fitting function
Number of polynomial terms or spline pieces

(scancor= no) Convert flat field image to scan correction? = Sample points to fit
Number of sample points to combine

(readaxi= line) Read out axis (columnlline) Number of rejection iterations

Ffor HELP for HELP

(a) (b)

Figura 2.3: Tarea ccdproc para recortar las imégenes obtenidas con el espectroscopio

Lo primero que hicimos fue el recorte de imagenes previamente mencionado, por lo
tanto, en IRAF se utilizo la tarea cedproc en donde llamamos a la lista con todas
las imagénes de la observacion (ya que absolutamente todos los archivos deben ser
recortados la misma cantidad). En la indicacion trim se pide el recorte y en trimsec se
indica la secciéon de la imagen a conservar. Es decir, los archivos sin recortes tienen las
dimensiones [0:1036,0:274] y los archivos finales [20:1016,20:250].

Campo de Sesgo (BIAS)

Para combinar las iméagenes BIAS se utilizo la tarea zerocombine. Aqui ocupamos
una lista con los nombres de las imagenes de este tipo tnicamente, ya que esta tarea se
encarga de crear un archivo que se denomina "Master BIAS”, siendo este el promedio
de todos los BIAS (Figura 2.4a).

2IRAF o Image Reduction and Analysis Facility, es un sistema usado para la reducciéon y analisis
de imagenes astrondémicas.
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TInage Reduction and Analysis Facility

Image Reduction and finalysis Facility

ccdred
zerocombine

PACKAGE = ccdred
TASK =

= flatcombine

@skyflats.list List of flat field images to combine

@bias.list List of zero level images to combine
8 masterflat) Output flat field root name

masterbias) Output zero level name
average) Type of combine operation
avsigclip) Type of rejection
zero) CCD image type to combine
no) Process images before combining?
no) Delete input images after combining?

median) Type of combine operation
cedelip) Type of rejection
flat) CCD image type to combine
no) Process images before combining?
no) Combine images by subset parameter?
no) Delete input images after combining?
no) Clobber existing output image?
median) Image scaling
) Image section for computing statistics
1) minmax: Number of low pixels to reject
1) minmax: Number of high pixels to reject
1) Minimum to keep (pos) or maximum to reject (neg
yes) Use median in sigma clipping algorithms?
3.) Lower sigma clipping factor
3.) Upper sigma clipping factor
0.) ccdclip: CCD readout noise (electrons)
2.5) ccdclip: CCD gain (electrons/DN)
0.) ccdelip: Sensitivity noise (fraction)
-0.5) pclip: Percentile clipping parameter
1.) Value if there are no pixels

ql)

(a) (b)

no) Clobber existing output image?
none) Image scaling
) Image section for computing statistics

0) minmax: Number of louw pixels to reject

1) minmax: Number of high pixels to reject

1) Minimum to keep (pos) or maximum to reject (neg
Use median in sigma clipping algorithms?
Lower sigma clipping factor

.) Upper sigma clipping factor

.) ccdclip: CCD readout noise (electrons)

.) cedelip: CCD gain (electrons/DN)

.) ccdclip: Sensitivity noise (fraction)
pclip: Percentile clipping parameter

.) Value if there are no pixels

Figura 2.4: Parametros de las tareas zerocombine (a) y flatcombine (b)

Campo Plano (Flat)

Los Flats utilizados para este trabajo se obtuvieron del cielo al atardecer. Y con el
propoésito de hacer algo parecido al "Master BIAS” del paso anterior, utilizamos flat-
combine (Fig. 2.4b). Es decir, listamos las imagenes FLAT en un archivo de texto,
ejecutamos la tarea mencionada para combinarlos y le asignamos el nombre provisional
"FLAT 17, simplemente porque para conseguir el FLAT final se deben incluir pasos
extra a diferencia de los BIAS.

Entonces, para obtener el "Master FLAT” deseado realizamos lo siguiente:

» Usar un comando llamado imedit que se ejecuta en SAOImageDS93. Esta herra-
mienta permite ir eliminando lineas originadas en nuestro cielo que son captadas
por el espectroscopio al estar aqui en la Tierra.

= Tomar el Flat anterior y ejecutar la tarea background, esto ayuda a corregir la
dispersion de la luz ajustando un conjunto de polinomios ctibicos conocidos como
spline3.

= Normalizar el archivo FLAT con la tarea response, para corregir variaciones de
pixel a pixel y tener un resultado uniforme donde se pueda, posiblemente, eliminar
inhomogeneidades en los FITS de los objetos.

Los dos archivos obtenidos fueron indispensables para la adecuada extraccion y dismi-
nuciéon de ruido en los espectros. Es en ccdproc donde se aplican estas correcciones
usando los apartados zero level v Flat Field. En el primero se restan las cuentas extras
asociadas al CCD, y en el segundo se dividen las imégenes por el "Master Flat” final
para corregir las diferencias de sensibilidad por pixel.

3SAOImageDS9 es una aplicacion de visualizacién de datos e imagenes astronémicas compatible

con IRAF.
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2.2. Extraccion de espectros

Para la extraccion de espectros nos dirigimos a la tarea apall. Esto se utiliza, ya que
a partir de un espectro bidimensional se pueden definir, modificar, rastrear y extraer
aperturas para conseguir un espectro unidimensional. IRAF permite realizar estos pasos
de manera interactiva mostrando cada paso, pues durante este proceso veremos los
siguientes plots:

Figura 2.5: Extraccion del espectro de una nebulosa.

El gréafico (a) de la Figura 2.5 se trata de pixeles en funcion de la posicion en el cielo,
donde se busca localizar el objeto a estudiar, y se establece una apertura que concentre
toda la luz en ese pico. En (b), la linea punteada representa un ajuste del fondo del cielo;
las bandas marcadas abajo son las ventanas establecidas previamente para realizar este
ajuste, que de no ser adecuadas se pueden modificar. En el grafico (c) se puede ver la
traza del espectro representada por el signo “+”, esta es la que determina la forma de la
apertura medida a lo largo del eje de dispersion; y para generar un ajuste de esta traza
se selecciona el grado del polinomio a utilizar en los parametros de apall. Por ultimo,
en (d), ya se puede ver el espectro de lineas en emision del objeto seleccionado.

El procedimiento para las lamparas CuAr es méas corto debido a que no se tiene que
sustraer el fondo y tampoco es necesario hacerlo de manera interactiva, pues en toda
la zona habré lineas emitidas.
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2.3. Pixeles a longitud de onda

Como lo mencionamos al principio, se deben usar las lamparas CuAr para calibrar en
longitud de onda. Esto es porque tienen lineas de emisiéon conocidas, que facilmente se
pueden identificar.

Lo primero fue procesar los arcos haciendo los pasos de la seccion pasada para conseguir
un espectro; usando la tarea tdentify y el comando m marcamos las lineas una por una
siguiendo las referencias (Fig. 2.6a). Se pueden procesar todas las NPs usando un solo
arco, pero lo més adecuado es usar el arco observado para cada objeto. Sin embargo,
no es obligatorio marcar las lineas de cada lampara, simplemente se toma uno solo para
calibrar los demas.

Cada uno de estos archivos se guarda en una carpeta llamada “Database” y es reconoci-
ble, ya que comienza con las letras ¢d. Aqui se almacenan las lineas que seleccionamos,
asi como los parametros ocupados dentro del ambiente. Para que IRAF tome el archivo
que le corresponde a cada NPs, ocupamos refspectra, que guarda en el encabezado el
nombre del archivo en cuestion. Pero en donde se ejecuta la correccion es con la tarea
dispcor, que genera un archivo que ya podemos leer en Angstroms.
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Figura 2.6: (a) Imagen de referencia de lampara CuAr usada para la calibracion de la ob-
tenida con IRAF (b). (créditos de (a): Webmaster OAN-SPM. http://haro.astrossp.
unam.mx/~sectec/web/instrumentos/bchivens/cuarlamp/atlas_cuar.htm)
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2.4. Numero de cuentas a flujo

2.4.1. Funcién de sensibilidad

Para la calibracion completa de los espectros se debe transformar el nimero de cuentas
a flujo y para esto utilizamos las estrellas de referencia con sus respectivos espectros
localizados en los siguientes directorios:

Feige34 : spech0cal
Feige66 : spechH0cal

BD332642 : iidscal

Cada estrella se procesa de manera individual y al final se juntan en un archivo para
derivar una funciéon de sensibilidad. El proceso es el siguiente:

s Tomar los FITS de la primera estrella, y dentro de IRAF buscar el directorio que
contiene sus datos.

= Otra vez, dentro de IRAF buscar el archivo de extincién necesario.

Unicamente con esto se ejecuta la tarea standard que genera un archivo con las cuen-
tas integradas en las bandas de paso de longitud de onda dada y el flujo conocido de la
estrella en dicha banda (Fig. 2.7). Este archivo permite calcular la sensibilidad del de-
tector utilizando la tarea sensfunction que ahora genera un ajuste (IRAF tiene varias
opciones de ajuste, pero en este caso se utilizé spline3?) y da la funcién de sensibilidad
como funciéon de la longitud de onda (Fig. 2.8).

Una vez teniendo la funcion de sensibilidad se la aplicamos a los espectros de las NPs
de este trabajo usando calibrate, con lo que quedan listos para el anélisis.

4Se trata de un ajuste un polinomio ctbico en cada intervalo entre dos puntos consecutivos
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Figura 2.7: Tarea Standard

4000

Figura 2.8: La parte de arriba muestra la funcién de sensibilidad, mientras que abajo
se ven los residuos.
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Extraccion de datos

3.1. Obtencion de longitud de onda y flujo

De los archivos calibrados, medimos los valores de longitud de onda y flujo de las lineas
de emision usando splot que tiene la opcion de aproximar una gaussiana al marcar “k”
al inicio y al final de cada linea para integrar el flujo en esta.
Cada linea es emitida por un ion y los cocientes de las intensidades de algunas de estas
sirven para determinar temperatura y densidad del gas emisor. Siempre que se mide
una linea se guarda en un archivo de texto en donde después se pueden consultar los

valores obtenidos (fig. 3.1).
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Figura 3.1: Aproximacion gaussiana a una linea en emision
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Algo que hay que resaltar es que no todas las lineas que aparecen son necesariamente de
las nebulosas, es posible captar quizas un rayo cosmico. Debido a esto, y a que se puede
saturar el detector, se hacen distintas tomas del mismo objeto con diferentes tiempos
de exposicion que al combinarse permiten eliminar rayos coésmicos y otros problemas.

32
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Espectros observados

Los espectros que se ven a continuacion fueron graficados con PYTHON!, utilizando un
archivo exportado de IRAF calibrado en longitud de onda y flujo, donde se incluye el
ion emisor y la longitud de onda central.
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Figura 3.2: Espectro de Vy 1-2 en azul.
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Figura 3.3: Espectro de Vy 1-2 en rojo.

Lenguaje de programacién de alto nivel interpretado, orientado a objetos y con seméntica dinamica.
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Figura 3.6: Espectro de M3-27 en azul.
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Figura 3.7: Espectro de M3-27 en rojo.
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Figura 3.8: Doble pico y alas en Ha en M3-27.

La Figura 3.8 nos muestra aspectos importantes de la nebulosa M3-27, ya que la linea
Ha presenta alas extendidas y como consecuencia, no es posible ver las lineas de [N
I1] X 6548 y A 6584. Ademés, el doble pico se le ha atribuido a que se detecta emision
estelar y no solo de la nebulosa.
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3.2. Correcién por enrojecimiento

En el medio interestelar existe mucho polvo? que dispersa la luz, causa extincién, po-
lariza la luz estelar y enrojece. Esto se genera debido a que el polvo absorbe la luz
proveniente de objetos distantes y la dispersa. Este fenémeno es inversamente propor-
cional a la longitud de onda de la luz visible, por lo que las longitudes de onda mas
cortas se extinguen més que las longitudes de onda mas largas.

Para corregir los datos es necesario usar la siguiente ecuacion:

o (22} <t (£t o

donde F/Fyg se trata del flujo medido con respecto de Hg, I)/Ins es el valor de flujo
tedrico que se deberia tener con respecto a la misma linea, c¢(Hf3) es el coeficiente de
extincion logaritmica en Hf y, por tltimo, fy es la ley de enrojecimiento®.

Todo el analisis de datos depende de Hf3, incluido el coeficiente de extincion logaritmica.
Pero en el caso de Vy 1-2 no fue posible utilizar esta linea porque en las observaciones
estaba saturada, por lo que se hizo una correccion respecto a Hy (Osterbrock and
Ferland [2006]) tomando en cuenta lo siguiente:

E—g — 0.466 (3.2)
log (ﬁ> log <@) + c(Hp) fuy (3.3)
Inp Fug
Iy F
log <I—;) = log <F—E;) + c(HB) fus (3.4)
log <]H9> = log <§HZ> c(HP) fuo (3.5)
Al restar (3.4) menos (3.3) y (3.5) menos (3.3) quedan dos expresiones de la siguiente
forma:
o (722 = 1o (72 ) + 019 s i) (5.5)
Hy H~y
log <%> ~ log (? > e(HB) (fuo — firy) (3.7)
Hy H~y

Asi, se pudo obtener el coeficiente de extincion logaritmica en Hf.

2Pequenas particulas solidas (de ~ 1ym) mezcladas con el gas del medio interestelar; compuestas
principalmente de silicatos, grafitos y hielo con impurezas (H2O y CO).
3En este caso se utilizo la Ley de Enrojecimiento de Seaton de 1979.
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Y el resultado final para el coeficiente de extincion logaritmica de Vy 1-2 es:
» ¢(HB) =0.10 £+ 0.02

El valor anterior coincide con lo reportado por Akras et al. [2015].

Para el caso de H4-1, la linea de Hf no estaba saturada, pero la observacion del es-
pectro azul se tom6 un dia diferente al espectro rojo. En el rojo encontramos que las
intensidades de las lineas estaban mas bajas de lo esperado y que ¢(H/3) era bastante
mas alto que en el azul, por lo que se decidié hacer una comparacioén con los datos de
la misma nebulosa tomados con una rejilla de menor resolucion (300 1/mm).

El resultado de la rejilla de 300 1/mm fue de 0.13 £ 0.03, y con la de 600 1/mm el
resultado en azul fue de 0.15 4+ 0.07 y en rojo de 0.42 + 0.13; asi concluimos que el
dia de la observacion en rojo muy probablemente estaba nublado y se escogié hacer la
correccion de los datos tomando dos coeficientes distintos. Asi:

» ¢(HpB) =0.15 £ 0.07 en azul
» ¢(HB) =0.42 £ 0.13 en rojo

El ¢(HS) en azul coincide con lo reportado por Otsuka and Tajitsu [2013].

Para la tultima nebulosa, M3-27, no es posible ocupar la serie de Balmer para corregir
los datos porque la estrella emite lineas de hidrégeno, por lo que la correcciéon esta
hecha respecto al He I \6678 A. El proceso consistié en hacer un ajuste de la resta
de cocientes log(1,/Ise7s) — log(F\/Feers) respecto a la resta de los valores de la ley de
enrojecimiento fy — feers (fig. 3.9) (Zamora et al. [2022]).

Es decir, se hicieron los cocientes de las siguientes lineas de He I: A4922 A, A\5875 A y
A7281 A, con respecto a A6678 A; a los cuales se les restaron (en forma logaritmica)
los mismos cocientes, pero de los datos desenrojecidos. Este ajuste dio el siguiente
coeficiente de extincion logaritmica:

« c(HB) =0.45 + 0.06

Este valor va de acuerdo a lo reportado por Feibelman [1985].

Calculo de incertidumbre

También hay senalar que es importante calcular la incertidumbre en el flujo de las
lineas, para este trabajo se utilizo la expresion de Tresse et al. 1999 que dice:

/ EW
O'F:O'CD 2szx+?
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Figura 3.9: Cocientes de He I: \4922 A, A5875 A y A7281 A, con respecto a A6678 A

donde o es el error en flujo, o. es la desviacion estandar media por pixel del continuo
medido a cada lado de la linea, D es la dispersion espectral en A /pix, Npix es el namero
de pixeles cubiertos por la linea y EW es el ancho equivalente.

Como es necesario hacer cocientes de flujos y ademas la correccién por enrojecimiento,
se debe considerar la propagacion de errores para obtener el valor mas acertado de
incertidumbre. Es decir, si z es el cociente o multiplicacion de distintas variables (x,,),
su incertidumbre esta dada como:
2
0xy,
+
||

B 5 2
(5z—|z\\/ on ’jj) +

3.3. Tablas de datos

Con los datos obtenidos de los pasos anteriores se crearon tablas con las lineas espec-
trales de cada objeto, asi como tablas promedio. Los cocientes de flujo mostrados se
hicieron tomando en cuenta las consideraciones abajo mencionadas.

En H4-1, la linea Hf no se encontré saturada, por lo que los flujos observados (F))
estan normalizados a HF = 100. De este objeto se tienen cuatro observaciones (Agps),
donde las primeras dos tienen 600 s de exposicién y las tltimas dos, 900 s.

En Vy 1-2, como ya se menciono, se hizo el cociente de flujos usando la ec. (3.2). Al
igual que para H4-1, se tomaron cuatro observaciones, donde los tiempos de exposicion
fueron 600 s para las observaciones 1 y 2, y 1200 s para 4 y 5.
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En el caso de M3-27, la serie de Balmer presenta algunos problemas porque no se es-
t4 observando tnicamente la radiaciéon de la nebulosa, sino también la de la estrella.
Por esta razon se utilizo el valor de Hy de los datos del B&Ch con una rejilla de 300
1/mm proporcionados por Francisco David Ruiz Escobedo; esto ultimo y considerando
el cociente tedrico nebular visto en la ecuaciéon 3.2, se obtuvieron los cocientes de las
tablas. Para esta nebulosa, se hicieron tres observaciones con 900 s de exposicion en
la primera noche y en la segunda sélo se tomaron dos con el mismo tiempo de exposicion.

Al ser un instrumento de resolucién baja-intermedia, hay muchas lineas mezcladas que
no alcanzan a separarse, por lo que en el apartado de ‘Ion’ se escriben las componentes
de la linea observada. Las lineas que estan marcadas en rojo en las tablas son lineas
saturadas en todas las observaciones, que no pudieron usarse para el calculo de con-
diciones fisicas y abundancias, aunque en el caso particular de M3-27 las que estéan
marcadas son lineas contaminadas por emision estelar.

En la Fig. 3.10 se puede ver un ejemplo de una linea que saturada, en (a) vemos a la
linea 5007 A en la parte derecha, en (b) su diagrama de superficie donde claramente se
ve cortada, y en (c) esta su contorno, donde también se nota que la linea no termina
en un pico.

()

Figura 3.10: Ejemplo de linea saturada: (a) espectro no reducido de Vy 1-2, (b) diagrama
de superficie de la linea 5007 A del mismo espectro y (c) diagrama de contorno.
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Tabla 3.1: Lineas espectrales de H4-1.

Ton (}f) A("f; P, /F(HS) A("gs)z P, /F(HS) A(‘f; Py, /F(HB) A(jgj Py, /F(HB)
[O 1]+ 3734 3731.3 195.13 3731.2 199.91 3731.8 179.4 3731.9 180.90
H12 3750 3752.5 3.67 3751.8 2.25 3752.5 2.69 3753.2 2.73
H11 3771 37727 2.77 3773.1 4.92 3773.4 3.72 3771.5 2.54
H10 3798  3798.2 7.24 3797.3 4.41 3799.1 3.61 3798.9 3.97
H9 3836  3834.5 6.57 3834.4 5.94 3835.0 7.80 3835.3 7.19
[Ne HI[ 3869  3866.8 5.97 3866.7 5.62 3867.4 5.06 3868.0 4.72
He-+HS8 3889  3886.7 23.13 3886.7 21.93 3887.3 15.29 3887.3 21.55

[Ne III]—I—He 3968  3966.4 17.00 3966.3 16.62 3967.0 16.17 3967.0 16.13
He I 4026  4022.7 2.61 4022.5 2.44 4023.4 2.76 4023.1 2.59
He IT+Ho6 4100  4097.9 25.49 4097.9 25.83 4098.5 25.40 4098.5 24.53
CII 4267  4264.5 1.71 4264.5 1.09 4264.4 1.07 4265.2 1.16
H~y 4341  4338.2 46.83 4338.2 46.43 4338.8 47.55 4338.8 46.98
[O III] 4363 4361.2 8.51 4361.1 8.17 4361.4 11.18 4361.7 8.73
He I 4388  4386.1 0.62 4386.2 0.57 4386.6 0.88 4386.6 0.64
He I 4471  4470.2 5.19 4470.1 4.90 4470.6 5.12 4470.6 5.01
He 11 4686  4684.5 9.12 4684.3 8.78 4684.9 10.79 4684.8 11.11
[Ar IV] 4711 4712.2 0.06 4711.6 0.07 4712.5 0.07 4712.1 0.06
[Ar IV] 4740  4741.8 0.04 4739.5 0.05 4739.5 0.04 4737.1 0.03
Hp 4861  4860.0 100.00 4859.9 100.00 4860.3 100.00 4860.3 100.00
He I 4922  4920.6 1.39 4920.8 1.76 4920.9 1.36 4920.5 1.25
[O III] 4959  4957.3 222.31 4957.2 218.24 4957.7 224.41 4957.6 221.50
[O IH] 5007  5005.2 607.34 5005.1 621.67 5005.6 406.16 5005.6 401.08
He I 5016  5014.7 2.76 5014.7 2.64 5014.8 2.00 5014.8 1.85
[N I] 5200 5198.2 1.59 5197.9 2.25 5198.2 1.51 5198.1 1.34
He 11 5412  5410.6 1.20 5410.8 1.30 5410.9 1.30 5410.8 1.47
[Cl HI] 5518 5516.2 0.18 5517.0 0.25 5517.4 0.10 5515.5 0.13
[C1IIT] 5538  5535.4 0.15 5535.0 0.10 5536.7 0.12 5535.6 0.18
[N 17] 5755  5752.8 3.11 5752.9 3.17 5752.9 3.32 5752.9 3.31
He I 5876  5873.9 20.40 5874.0 20.91 5874.0 21.82 5874.0 21.97
[0 1] 6300 6298.6 13.60 6298.6 13.84 6298.5 14.44 6298.5 14.39
[OI] 6363  6362.0 4.70 6361.9 4.72 6361.9 4.87 6361.930 4.73
[N II[ 6548  6545.7 47.34 6545.6 47.70 6545.6 49.83 6545.6 50.59
Hao 6563  6560.2 402.44 6560.2 410.50 6560.2 380.62 6560.1 367.18
[N II[ 65684  6580.9 150.98 6580.9 150.81 6580.8 157.82 6580.9 159.53
He I 6678  6675.5 6.05 6675.5 6.20 6675.4 6.37 6675.4 6.42
[S 17] 6717 6713.8 1.23 6713.7 1.30 6713.6 1.18 6713.8 1.28
[S II] 6731 6728.1 1.22 6728.3 1.34 6728.1 1.32 6728.1 1.33
He I 7065  7062.1 7.75 7062.1 8.10 7062.0 8.31 7062.1 8.33
[Ar IH] 7135  7132.9 0.65 7132.6 0.85 7132.8 0.86 7132.0 0.87
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Continuacion Tabla 3.1
>\0 >\0bsl >\ob32 A0b34 Aobsr;
Ion Fx, /F(HB) Fx, /F(HB) Fx, /F(HB) S Fa /F(HB)
A A ' (A) ’ (A) ) (A) ’
[Ar IV] 7236 7234.4 1.21 7233.0 0.96 7234.8 1.27 7233.4 1.58
He I 7281  7278.5 0.91 7278.0 0.98 7278.6 1.17 7278.8 0.93
[O 17] 7319 7317.4 6.06 7317.5 5.89 7317.4 6.49 7317.8 7.65
[O 17] 7330  7328.3 5.44 7328.3 5.44 7327.8 4.96 7328.1 5.82

Tabla 3.2: Flujos promedio de H4-1. Flujos observados (F,) y desenrojecidos (I,).

Ton &0) Fa/F(HB) 6(Fy) I./I(HB) 6 (1)
[O1+ 3727 18859 811 207.11 891
H12 3751 2.83 045 311 049
H11 3771 349 049 381 054
H10 3798 481 080 524  0.87
HY 3836 687 132 747 143
[NeIIT] 3869 534  0.80 579  0.87
He+H8 3889 2047 482 2215 522
[Ne ITI|+He 3968 1648  3.18  17.70  3.42
He I 4026 260 034 278  0.36
Hs 4102 2532 7.02 2690  7.46
cI 4267 126 015 132 0.16
Hy 4341 46.95  1.90  49.07  1.99
[0 111] 4363 915 183 956 191
He I 4388 068 008 071  0.08
He I 4471 506 085 523  0.88
He I 4686 9.95 283 1010  2.87
[ArIV] 4711 006 001 007 001
[ArIV] 4740 005 001  0.06 0.1
Hp 4861  100.00  6.81  100.00  6.81
He I 4922 144 019 143 0.19
[0 111] 4959 22162 21.88 219.82 2171
[0 111] 5007 509.06  29.54 502.98  29.19
He I 5016 231 038 228  0.38
[N 1] 5200  1.85 021 172 0.20
He I 5412 132 012 118  0.11
[C111]] 5518 016  0.02 014  0.02
[ClI] 5538 015 002 013  0.01
[N 11] 5755 323 035 269  0.33
He I 5876 21.27 489 1728  4.53
[0 1] 6300 1407 515 1069  3.91
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Continuacion Tabla 3.2

Ton &O) F\/F(HB) 6(F\) Ly/I(HB) 6 (I,)
[0 1] 6363  4.75 0.99  3.56 0.75
[N 11] 6548  48.87 239 3589  1.76
Ho 6563  390.19  56.17 286.00  41.17
[N 11] 6584 154.78  10.45 113.13  7.64
He I 6678  6.26 126 4.52 0.91
S 11] 6717  1.25 0.17  0.90 0.12
S 11] 6731  1.30 0.16  0.94 0.12
He I 7065  8.12 171 5.62 1.18
[ArII] 7135  0.60 014 041 0.09
[Ar IV] 7236 1.48 0.13  1.01 0.09
He I 7281 1.00 012  0.67 0.08
[O 11 7319 6.52 134 4.40 0.90
[O 11] 7330 5.41 045  3.65 0.30

Tabla 3.3: Lineas espectrales de Vy 1-2, con lineas saturadas marcadas en rojo.
fon U R RS E RS T E RS )
H13+[O 1] 3732 3731.9 30.65 3732.0 32.25 3732.2 32.97 3732.6 33.03
H11 3771 37734 3.05 3773.4 2.72 3774.2 3.46 3774.3 3.60
H10-+[S III] 3800  3799.0 3.46 3799.3 3.95 3799.8 4.48 3800.3 4.69
He Il 3820  3820.2 0.81 3820.0 0.96 3820.8 1.02 3821.4 0.99
H9 3835  3835.6 6.12 3835.6 6.19 3836.1 6.41 3836.5 6.79
[Ne II1] 3869  3868.0 84.82 3868.1 83.91 3868.5 87.35 3869.1 93.14
He I+H8 3889 3887.7  15.60 3887.7  15.93 3888.2  16.47 3888.8  17.81
[Ne II[|+He 3968 3965.9  42.55 3965.9  42.33 3966.4  44.14 3966.9  47.33
He I 4026 4023.3  2.27 4023.4  2.41 4023.8  2.44 4024.3 2,57
[S 17] 4070  4068.4 3.62 4068.7 4.02 4068.8 3.60 4069.4 3.92
He II+H§ 4100  4098.8 26.17 4098.8 25.86 4099.3 27.72 4099.8 29.96
He II 4200 41974 0.50 4197.6  0.72 4197.8  0.68 4198.6  0.72
C1I 4267 42653  0.84 4265.3  0.82 4265.9  1.11 4266.1  1.01
[Fe 11] 4276 42746 0.22 42746 0.23 42749  0.41 42758 0.16
H~ 4341  4339.2 46.60 4339.2 46.60 4339.7 46.60 4340.3 46.60
[O 111] 4363 4362.2  8.51 43622 8.73 4362.6  9.27 4363.1  9.69
N III 4379 4378.0  0.50 43777 0.57 4378.3  0.39 43788  0.52
He I 4388  4387.3 0.69 4387.6 0.48 4390.2 0.93 4388.3 0.48
He I 4471 44710 4.40 44711 451 44714 4.63 4471.8  4.84
He II 4542 4541.1  0.96 4541.2  0.99 4541.6  1.22 45422 1.14
N [I+O I 4641  4640.0 6.03 4640.0 6.19 4640.6 6.06 4640.9 6.63
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Continuacién Tabla 3.3
fon U R RS E RS L E RS )
O1II 4649  4649.2 1.00 4649.3 0.95 4649.3 1.24 4650.1 1.22
O1II 4661  4660.5 0.34 4660.7 0.36 4660.7 0.49 4661.4 0.45
He I1 4686  4685.3 30.83 4685.4 30.67 4685.7 29.56 4686.4 27.45
He I 4713  4711.2 4.55 4711.3 4.45 4711.6 4.95 4712.1 5.15
[Ar IV] 4740 4739.8 4.15 4739.8 4.07 4740.2 4.36 4740.7 4.30
Hp 4861  4860.7 - 4860.8 - 4861.1 - 4861.6 -
He I 4922  4921.4 1.21 4921.4 1.17 4921.8 1.30 4921.9 1.25
[O I11] 4959  4959.5 - 4959.7 - 4960.8 - 4961.5 -
[O III] 5007 5010.0 - 5009.9 - 5011.7 - 5012.2 -
He 11 5411  5411.3 2.40 5411.2 2.43 5411.5 2.40 5411.9 2.57
[C1II1] 5518  5517.6 0.42 5517.8 0.29 5518.0 0.47 5518.2 3.5
[C1II1] 5538  5bH37.8 0.48 5537.9 0.34 5538.0 0.61 5538.3 4.6
[N 17] 5755  5754.0 0.35 5754.2 0.25 5754.3 0.39 5754.3 0.32
CIv 5801 5801.0 0.07 5800.9 0.13 5802.2 0.22 5801.0 0.14
C1IV 5812  5811.7 0.07 5812.2 0.13 5811.0 0.29 5812.2 0.15
He I 5876  5875.0 10.51 5875.3 7.38 5875.2 11.36 5875.3 8.69
[K IV] 6102 6101.1 0.21 6101.5 0.14 6101.7 0.28 6101.3 0.16
He 11 6234 6233.4 0.15 6232.9 0.11 6233.3 0.12 6232.9 0.16
[O 1] 6300 6299.4 1.62 6299.5 1.06 6299.5 1.57 6299.5 1.23
[S HI] 6312 6311.0 1.05 6311.2 0.71 6311.2 1.12 6311.2 0.89
[O]] 6363 6362.8 0.50 6362.8 0.35 6362.8 5.21 6362.7 0.47
He 11 6406  6405.5 0.14 6406.3 0.22 6405.4 0.12 6405.7 0.08
[Ar V] 6435  6433.8 0.19 6434.1 0.12 6434.0 0.18 6434.0 0.16
[N 1] 6548  6546.4 5.76 6546.6 4.11 6546.5 6.04 6546.5 4.72
Ha 6563 6561.7 - 6561.6 - 6563.1 - 6562.6 -
[N II] 65684  6581.7 18.17 6581.7 12.42 6581.6 16.91 6581.7 13.81
He I 6678  6676.2 3.03 6676.3 2.09 6676.3 3.22 6676.3 2.57
[S II] 6717 6714.3 1.75 6714.4 1.20 6714.3 1.78 6714.4 1.41
[S 17] 6731 6728.6 3.00 6728.6 1.95 6728.7 3.08 6728.7 2.40
[Ar V] 7005  7003.2 0.38 7003.2 0.29 7003.2 0.41 7003.0 0.26
He I 7065  7062.6 3.32 7062.6 2.32 7062.6 3.51 7062.7 2.79
[Ar IH] 7135  7133.2 11.22 7133.3 7.85 7133.3 11.84 7133.3 9.58
He I 7177 7173.6 0.33 7171.9 0.27 7174.3 0.45 7175.2 0.28
[Ar IV] 7236 7234.0 0.37 7233.4 0.25 7234.8 0.30 7234.8 0.24
He I 7281  7279.7 0.40 7279.7 0.31 7279.7 0.36 7279.6 0.39
[O II] 7319  7318.2 1.56 7318.3 1.12 7318.3 1.65 7318.3 1.34
[O 17] 7330 7328.8 1.31 7328.7 0.91 7328.8 1.36 7328.7 1.15




CAPITULO 3. EXTRACCION DE DATOS 45

Tabla 3.4: Flujos promedio de Vy 1-2. Flujos observados (F) y desenrojecidos (I,)

Ton &0) Fy/F(HB) 6(Fy) TLy/I(HB) 6 (Iy)
[OI+ 3732 3145 477 3282 484
H11 3771 288 037 3.00  0.39
HIO+[STII] 3800  3.70 053 385  0.55
He I 3820 089 008 091  0.09

H9 3835 627 094 651  0.98

[Ne III] 3869 84.36 3.83 87.51 3.98
He I+HS8 3889 15.77 0.69 16.34 0.71
[Ne III]+He 3968 42.43 2.52 43.84 2.60

He I 4026 2.34 025 241 0.26
[S 11] 4070 3.82 0.33  3.93 0.34
He II+Hs 4100 2597  1.24 2670  1.28
He II 4200  0.61 0.05  0.63 0.05
c1 4267 0.83 0.08  0.85 0.09
[Fe 11] 4276 0.22 002 022 0.02
Hy 4341 46.60  3.62 4755  3.66
[O 111] 4363 8.62 162  8.80 1.65
N III 4379 0.54 0.05  0.55 0.05
He I 4388 0.59 0.05  0.60 0.05
He I 4471 445 064  4.52 0.65
He II 4542 097 011  0.99 0.11
NII+O II 4641  6.11 049  6.16 0.49
011 4649 097 028  0.98 0.28
011 4661  0.35 003  0.35 0.03
He II 4686  30.75  2.66  30.96  2.68
He I 4713 450 081  4.52 0.81
[ArIV] 4740  4.12 075  4.13 0.75
Hp 4861 - - - =
He 4922 1.19 014  1.19 0.14
[O 111] 4959 - - - -
[O 11] 5007 - - - -
[ArIII] 5192 0.04 001 004 001
He 11 5411 2.41 031 237 030
[C1 111] 5518 0.51 0.05  0.50 0.05
[C1 111} 5538 0.66 0.06 0.64  0.06
[N 11] 5755 0.33 004 032 0.04
C1v 5801  0.14 001  0.14 0.01
CIv 5812 017 001 017  0.01
He I 5876 13.25  0.37 1279  0.36
[K 1V] 6102  0.21 002  0.20 0.02
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Continuacion Tabla 3.4

Ton &O) F\/F(HB) 6(F\) Ly/I(HB) 6 (I,)
[O1] 6300 147 024 141 0.23
[S 111] 6312 1.02 014 098 0.13
[o1] 6363 0.49 0.06 047  0.05
[N 11] 6548 5.51 0.65  5.23 0.62
Ho 6563 - - - -
[N 11] 6584 1638  2.05 1554  1.94
He I 6678  2.94 049  2.78 0.46
S 11 6717  1.60 025  1.52 0.24
S 1] 6731  2.84 053  2.69 0.50
He I 7065 321 0.55  3.02 0.52
[ArTII] 7135 1085  1.55  10.18  1.45
He 7177 0.35 0.02  0.33 0.02
[ArIV] 7236 0.31 002 029 0.02
He 7281 0.38 0.03  0.36 0.03
[O 11] 7319 1.52 024  1.42 0.22
[O 11] 7330 127 019 119 0.18

Tabla 3.5: Lineas espectrales de M 3-27, con lineas saturadas marcadas en rojo.

fon T ERGS) L G /REE) T R9)
H15 3712 3710.5 2.17 3709.7 1.99 3709.7 2.51
H14 3722 3717.2 1.60 3717.2 1.77 3717.6 2.11
[O 17] 3728  3727.5 7.15 3726.9 7.02 3732.4 7.36
H13 3734 37393 5.11 3738.6 4.30 3739.0 4.91
H12 3750 3754.4 8.07 3753.8 8.72 3754.2 7.42
H11 3771 37737 8.46 3773.6 10.36 3773.7 10.21
H10+[S II] 3798  3800.0 11.42 3799.6 13.04 3800.0 11.66
He I 3820  3821.0 2.66 3820.7 3.63 3820.9 2.93
H9 3836  3836.2 14.13 3835.9 16.38 3836.2 14.47
[Ne III] 3869  3868.6  171.69 3868.3  181.93 3868.6 168.39
He+HS8 3889  3888.5 23.70 3888.2 24.78 3888.5 24.67
[Ne IITI|+He 3968  3966.6 84.87 3966.3 90.99 3966.6 83.75
Hel 4026  4024.2 6.14 4023.9 6.14 4024.1 5.79
[S I1] 4069  4067.1 6.42 4066.8 6.55 4067.2 6.87
He II4+-Ho 4100 4099.8 43.72 4099.5 46.86 4100.0 39.04
He I 4144 41419 1.12 4141.6 1.19 4142.2 1.29
[Fe I1] 4244  4243.1 0.41 4243.0 1.65 4243.1 1.89
cII 4267 4265.9 0.33 4265.7 0.37 4266.6 0.71
[Fe 11 4277 4276.0 1.10 4275.4 0.98 4275.7 1.03
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Continuacion Tabla 3.5

Ton (f{’) A(g) F, /F(H5) A(g) F, /F(H5) A(g) P, /F(H5)
[Fe H] 4289  4286.7 2.27 4286.5 2.33 4286.7 2.17
O1II 4306  4304.8 0.29 4304.7 0.43 4304.8 0.35
H~y 4341  4340.1 74.69 4339.8 80.47 4340.1 73.07
[O IH] 4363  4362.8 143.76 4362.4 154.59 4362.8 147.43
He I 4388  4387.8 1.84 4387.4 1.98 4387.8 1.70
O 11 4416  4415.3 3.12 4415.0 3.51 4415.2 3.05
He I 4471 4471.6 14.16 4471.3 15.68 4471.7 13.65
O 11 4486  4490.1 0.55 4490.6 0.63 4491.0 0.53
O 11 4642  4641.0 0.95 4040.9 0.99 4641.0 0.89
O II+C III 4651  4649.7 0.99 4649.6 1.03 4649.5 0.96
[Fe HI] 4660  4659.3 0.66 4659.3 0.72 4658.9 0.62
[Fe HI] 4703 4702.1 0.58 4701.3 0.85 4701.6 0.57
He I+[Ar IV] 4713 4713.5 3.28 4713.3 3.63 4713.5 3.20
[Fe HI]? 4730 4728.9 0.53 4728.6 0.61 4729.1 0.50
[Ar IV] 4740 4739.8 0.18 4739.6 0.20 4741.5 0.16
[Fe H] 4775 4773.8 0.46 4774.8 0.64 4775.7 0.55
[Fe H] 4816  4815.0 0.98 4814.8 1.18 4815.2 0.99
Hp 4861 4861.5 - 4861.4 - 4861.5 -
[Fe IH]-I—O IT 4890 4890.0 0.90 4889.7 0.94 4890.0 0.79
[Fe H]? 4907  4905.7 0.65 4005.8 0.72 4906.1 0.64
He I 4922  4922.0 4.15 4921.8 4.65 4922.0 4.08
[O IH] 4959  4958.5 76.79 4958.2 81.81 4958.6 76.89
SiII 5041  5040.8 0.80 5040.6 1.04 5040.8 0.78
Hel 5049  5047.8 0.50 5047.6 0.60 5047.8 0.41
Si Il 5056  5056.2 1.15 5056.0 1.34 5056.1 0.99
[Fe VI]? 5147  5146.5 1.09 5146.4 1.22 5146.5 1.16
[Fe H] 5163  5158.7 1.40 5158.5 1.61 5158.7 1.49
N I? 5182.6 0.16 5181.5 0.15 5181.3 0.16
[Ar IH] 5192 5191.3 0.80 5191.1 0.94 5191.3 0.84
[N I] 5200 5199.1 0.35 5198.7 0.48 5199.8 0.28
[Fe H] 5220 5219.2 0.51 5219.2 0.59 5219.4 0.43
[Fe H] 5262  5262.0 0.73 5261.5 0.89 5261.8 0.80
[Fe HI] 5271 5273.1 1.40 5272.8 1.54 5273.2 1.52
Ol 5299  5298.7 0.74 5298.7 0.85 5298.9 0.74
[Fe H] 5334  5333.9 0.83 5333.9 0.75 5334.1 0.66
[Fe H] 5377 5376.9 0.65 5379.6 0.68 5376.9 0.60
[Fe H] 5434  5433.3 0.27 5434.1 0.37 5435.1 0.36
[Cl IH] 5518  5512.7 0.89 5513.1 0.65 5513.3 0.52
[Cl HI] 5538  5528.5 0.45 5528.4 0.59 5528.9 0.36
Ol 5555  5556.0 0.46 5554.8 0.72 5555.4 0.56
[O I] 5578  5578.2 1.01 5578.1 1.08 5578.2 0.97
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Continuacion Tabla 3.5

Ton (f{’) A(g) F, /F(H5) A(g) F, /F(H5) A(g) P, /F(H5)
[N H] 5755  5755.0 3.81 5754.8 4.37 5755.1 3.78
Hel 5876  5875.6 62.81 5875.4 7068 5875.7 62.78
Si Il 5958  5957.1 1.25 5957.4 1.62 - -
Si I 5979  5978.0 1.26 5978.2 1.62 - -
O1 6046  6045.5 1.47 6045.6 2.00 - -
[O I] 6300 6299.1 37.23 6299.3 44.97 - -
[S IH] 6312 6310.5 8.59 6310.8 11.63 - -
SiII 6347 6345.8 1.25 6346.2 1.81 - -
[O I] 6363 6362.5 11.91 6362.6 15.71 - -
Si Il 6372 6370.3 0.81 6370.4 1.03 - -
Hao 6563  6565.0 446.19 6564.6 466.24 - -
Hel 6678  6675.8 11.71 6676.1 15.32 - -
(S 11] 6717 67144 092 67148 1.6 - -
[S H] 6731 6728.9 1.20 6729.0 2.28 - -
[Ar IH] 7135 7132.8 14.65 7133.0 19.33 - -
[Fe H] 7155  7152.6 0.86 7152.8 1.07 - -
[AI‘ IV] 7171 7168.1 1.10 7168.4 1.87 - -
[AI‘ IV] 7236 7234.7 0.99 7235.0 1.60 - -
Hel 7281 7279.2 3.36 7279.5 4.31 - -
[O H] 7319 7317.8 15.46 7318.1 20.53 - -
[O H] 7330 7328.3 12.56 7328.6 15.88 - -

Tabla 3.6: Flujos promedio de M3-27. Flujos observados (Fy) y desenrojecidos (1)

Ton (;“) Fy/F(HB) 6(Fy) IL./I(HB) & (I,)
H15 3712 121 015 170 021
H14 3722 099 016 139 022
[O 1] 3728 391 049 546  0.69
H13 3734 260 041  3.62 057
H12 3750 440 066 611  0.92
H11 3771 527 0.89 723  1.22
HI0+[STI] 3798 656 114 895 155
He I 3820 168 017 229 023
HY 3836 817 158 11.13 216
[Ne I11] 3869  94.84 568 12822  7.69

He-+HS8 3889 13.29 3.30 17.86 4.44
[Ne ITI]+He 3968 47.17 1.74 62.12 2.30
He I 4026 3.28 0.46 4.25 0.59

[S I1] 4069 3.60 0.39 4.62 0.50

Contintia en la siguiente pagina
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Continuacion Tabla 3.4

Ton (’/\;) Fy/F(HB) §(F)) I,/I(HB) & (I,)
He II+HS 4100 2355  7.60 29.85  9.64
He I 4144 065  0.06 087  0.10
[Fe 11| 4244 072 0.08 087  0.10
CcII 4267 026  0.02 031  0.02
[Fe 11] 4277 056 0.05  0.68  0.06
[Fe 11] 4289  1.23 0.4 147 017
011 4306 019  0.01 023  0.02
Hy 4341 2355  7.60 2985  9.64
[0 111] 4363 81.00  4.46 9501  5.23
He 4388 1.00 0.1 116 0.3
011 4416 1.76 020 202 023
He 4471 7.90 194 890 219
011 4486 0.31 002 035 003
011 4642 0.51 005 055  0.05
OII+CIII 4651 054 006 058 0.6
[Fe I11] 4660 036  0.03 039  0.03
[Fe I11] 4703 036 0.02 038 0.2
He I+[ArIV] 4713 184 028 192  0.29
[Fe III]? 4730 030  0.03  0.31 0.03
[Ar 1V] 4740 0.0  0.01 010  0.01
[Fe 11| 4775 030 0.02 031 0.02
[Fe 11] 4816 0.57  0.06 058  0.06
HA 4861 - - - -
[Fe III[+O I 4890 048  0.05 047  0.94
[Fe 11)? 4907 036 0.04 036  0.04
He I 4922 234 038 230 038
[0 111] 4959 4279 259 4165 252
Si I 5041 048 008 045  0.07
He I 5049 027 002 025  0.02
Si Il 5056 0.63 007  0.60 0.7
[Fe VI]? 5147 063  0.06 059  0.06
[Fe 11] 5163 0.82 010 062  0.08
N 1? 0.09 001 008 001
[Ar 11| 5192 047 007 035  0.05
[N 1] 5200 020  0.06 019 0.5
[Fe 11] 5220 028  0.02 025  0.02
[Fe 11] 5262 044  0.06 040  0.05
[Fe 111] 5271 0.81 008 073  0.07
01 5299 042  0.04 038  0.03
[Fe 11] 5334 0.41 004 036 003

Continta en la siguiente pagina
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Continuacion Tabla 3.4

Ton (’/\{’) Fi/F(HB) 6(F\) Ly/I(HB) 6 (1))
[Fe 11| 5377 0.35 0.03  0.31 0.03
[Fe 11| 5434 0.18 001  0.16 0.01
[C1 111 5518 037  0.03  0.32 0.03
[C1 111] 5538 0.26 002  0.22 0.02

01 5555  0.32 002 027  0.02

[01] 5578 0.56 005 047  0.05
[N 1] 5755 217 030 179 0.25

He I 5876 2829  1.61 2292  1.31

SilI 5958 0.78 0.09  0.63 0.07

Sill 5979 0.78 0.09  0.63 0.07

01 6046  0.94 012  0.75 0.10

01 6300 2237 145 1703 111
[S 111] 6312 5.50 139 4.19 1.06

Sill 6347 0.83 010  0.63 0.08

[01] 6363 7.52 271 5.69 2.05

Si Il 6372 0.50 035  0.38 0.27

Ho 6563 - - - -

He I 6678  7.36 189  5.32 1.36
[S 11] 6717 0.65 006 047  0.04
[S 11] 6731  0.95 009  0.68 0.07
[Ar I11] 7135 9.25 273 6.28 1.85
[Fe 11| 7155  0.52 005  0.35 0.03
[Ar IV] 7171 0.81 006  0.55 0.04
[Ar 1V] 7236 0.70 005 047  0.04

He I 7281 2.09 037 139 0.25
[O 11] 7319 9.79 357 648 2.36
[O 11] 7330 10.60  3.77  7.02 2.49




Capitulo 4

Condiciones fisicas y abundancias
quimicas

4.1. PyNeb

La siguiente parte del proceso también puede ser calculada usando IRAF, pero en
este caso preferimos continuar con PYNEB (Luridiana et al. [2015]), ya que es una he-
rramienta para trabajar datos a través de PYTHON que es mucho més agil y rapida.
Otras de sus ventajas son que permite obtener resultados por bloque y no de forma
individual, ademés genera graficos con las mediciones que realiza (junto con las incer-
tidumbres correspondientes), y se pueden consultar las ecuaciones utilizadas en cada
parte del proceso.

El procedimiento comenzé poniendo los datos desenrojecidos en una tabla de Excel,
en esta se debe escribir el nombre de la linea en el formato que usa PYNEB y el valor
encontrado, p. ej. O3  4363A,8.72. En este trabajo se utilizo Google Colab para correr
el programa, por lo que el archivo anterior es cargado y leido, posteriormente se define
una funcion de Monte Carlo!, se cargan los datos atémicos preexistentes en PYNEB y
con esto ya se puede comenzar el diagnostico de temperatura y densidad.

4.2. Temperatura y densidad a partir de diagramas
diagnostico

Con las ecuaciones de la secciéon 1.3 se puede plantear un cociente de intensidades de
linea. Existen algunos iones con configuraciones p?, p® y p* que tienen cocientes sen-
sibles a temperatura y son facilmente detectados, ya que su estructura de niveles de
energia resulta en la emision de lineas observables de diferentes energias de excitacion
(Peimbert et al. [2017]). En el caso de densidades bajas, estos niveles son alcanzables

IEste método se utiliza para estimar el error en las abundancias derivado de errores en los flujos.

o1
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mediante colisiones con electrones libres, por lo que el nivel de energia que tomen de-
pende fuertemente de la energia cinética de los electrones que chocan. Algunos ejemplos
de estos cocientes de lineas para determinar temperatura son: [O III] A5007/A4363 y
[N II] A5755/A6584.

Por otro lado, ciertos iones con configuraciéon p* también son sensibles a la densidad.
Esto es porque se utilizan cocientes de lineas con niveles cercanos en energia y cuyas po-
blaciones relativas sélo dependen de la fuerza de colision. Si estos niveles tienen, ya sea,
diferentes probabilidades de transicion y/o tasas de excitacion colisional, sus cocientes
dependeran de la densidad. Un par de iones cuyos cocientes de lineas son comunmen-
te usados para determinar densidad son: [S II] A6731/A6716 y [Ar IV]| A4711/\4740.
(Torres-Peimbert and Pena [1991])

[oml [N 1]

*2 74703 5, 5.8006

TR |
paron:i

53543

40529

FErswiLE
ElurR:t

E[eV] E [eV]

D 25136 1, 1.8990

=
=
=
=
=

%

o

EB[3m
1{Bm
121 Bm

" Ground-state configuration: p2 Ground-state configuration: p2

(a) [O 111 (b) [N 1]

Figura 4.1: Diagramas de energia para el diagnoéstico de temperatura hechos con PYNEB

En las Figuras 4.1 y 4.2 podemos ver los diagramas de Grotrian de los distintos iones
mencionados. Estos se elaboran en PYNEB utilizando condiciones iniciales de tempe-
ratura y densidad; en este caso, se tomaron los valores promedio conocidos en las NPs.
Como se puede observar en las etiquetas de las graficas, viene la configuracion de cada

ion, donde podemos comparar los cocientes utilizados con la informacién en el articulo
de Peimbert et al. [2017]

Hay casos particulares en los que lo anterior dejara de funcionar y se tendran que te-
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Figura 4.2: Diagramas de energia para el diagnostico de densidad hechos con PYNEB.

ner en consideracion otros factores. En este trabajo se analizdé una nebulosa planetaria
joven, por lo tanto, bastante caliente y densa. Como se mencion6 anteriormente, estos
diagnosticos sirven cuando el plasma no es muy denso, por lo tanto, en M3-27, se pu-
dieron graficar pocos pardmetros debido a la naturaleza de la NP.

Ahora, para la obtencion de los diagramas, una facilidad que tiene PYNEB es que los
nombres para los cocientes ya estan establecidos, simplemente es necesario revisar los
datos y definir las lineas a usar para cada parametro. El programa entonces calcula
las lineas, las guarda en un arreglo, el cual puede ser llamado para graficar la curva
correspondiente. La grafica que observaremos en este punto sera temperatura vs. lo-
garitmo de la densidad. Es importante resaltar que PYNEB arroja la curva junto
con el error RMS, lo que genera que se marquen partes de color sélido hacia ambos
lados de la curva observada.

1  #Diagnosticos de temperatura y densidad

2  ions = pn.getAtomDict(atom list=obs.getUniqueAtoms())
3 diags = pn.Diagnostics ()

4 diags.setAtoms(ions)

5 diags.addDiag ([ "[NII| 5755/6548 "', #temperatura

6 "[OI] 5577/6300"', #temperatura

7 "[ArIV]| 4740/4711"', #densidad

8 '[SII] 6731/6716', #densidad

9 '[CIIII| 5538/5518', #densidad)
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Generamos un diccionario en donde guardamos los valores de la parte anterior para
obtener la temperatura y densidad cruzadas con varios diagnosticos. Iones con distintos
grados de ionizacion corresponden a diferentes partes de la nebulosa, ya que la distribu-
cion de temperatura y densidad no es homogénea. Por lo tanto, dependiendo del objeto
y la cantidad de lineas observadas, es posible detectar distintas zonas de ionizacion. En
esta tesis solamente se generd més de una zona de ionizacion para la NP H4-1, ya que
los datos en M3-27 y Vy 1-2 estaban saturados en lineas con ionizaciéon més alta.

A continuacién se muestran los diagramas obtenidos para cada objeto; como ya se men-
ciond, salen de los cocientes de intensidad, especificamente de los valores desenrojecidos
de los espectros. PYNEB utiliza datos atomicos de su Database para poder realizar los
diagnosticos correspondientes. Si bien, se tenian los datos espectroscopicos completos,
no todas las lineas podian ser utilizadas (como se vio en las tablas de datos de la seccion

3.3).

Vyl-2 2021
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Figura 4.3: Diagrama diagnostico de Vy 1-2

Por otra parte, al ser datos de resoluciéon baja-intermedia, hay cocientes de lineas que
difieren por, quizéas, dos Angstroms, por ejemplo: [O II|A3726/A3729, y que en los es-
pectros obtenidos se ven como una sola linea. Debido a esto y a los datos saturados, se
redujeron las opciones de diagnodstico en cada objeto.

Por ejemplo, vemos que para la Vy 1-2 no fue posible usar el cociente de |O III], ya que
las lineas 5007 A y 4959 A estaban saturadas. En cambio, en los espectros de H4-1 si
se pudo medir el oxigeno, pero no aparecen lineas de [Cl I1I|. Por ultimo, para M3-27
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Figura 4.4: Diagrama diagnostico de H4-1
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Figura 4.5: Diagrama diagnostico de M3-27

tuvimos menos datos debido a la alta densidad que presenta la nebulosa.

95
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4.2.1. Temperatura por Salto de Balmer

Calcular la temperatura a partir del salto de Balmer sobre los espectros obtenidos, da
solamente la temperatura del hidrogeno en la nebulosa. La expresion para calcularla
dada por Liu et al. [2001] es la siguiente:

BJ \ 7’
T.(BJ) = 368(1 4+ 0.259y" + 3.409y "+ K 4.1
(B.7) = 30801+ 02509 + 3.409") (777 ) (4.)
donde y* y y™" son las abundancias i6nicas Het/H' y He™/HT, respectivamente.
Ademas, BJ es la resta de las intensidades 1.(3643)-1.(3681) del continuo en esas longi-
tudes de onda y I(H11) es la intensidad de la linea H11. En las figuras 4.3 y 4.4 se ve
claramente el salto, en H4-1 no se logra apreciar, razoén por la que se omitio ese diagrama.

Vy 1-2 B}

0.20 1

0.15 1 “

0.10

ud\d " W\M%

0.00 T T T T T
3617 3817 4017 4217 4417 4617

wavelenght (&)

Flux (x10" 1 ergecm=2s5714"1)

Figura 4.6: Salto de Balmer en Vy 1-2
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M3-27 B}
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Figura 4.7: Salto de Balmer en M3-27

Los resultados de los diagnosticos de temperatura y densidad se encuentran en la Tabla
4.1, junto con los valores hallados para la temperatura del salto de Balmer.

Tabla 4.1: Densidades electronicas (cm™3) y temperaturas (K) de lineas de excitacion
colisional.

Cociente de lineas Vy 1-2 H4-1 M3-27
ne [S 1] 6731/6716 4,250 1800 7007300 1,5801440
ne [C1 1] 5538/5518 4,500%1500 1,8907530, -
n. [Ar V] 4740/4711 4,32013330 2,2207 1300 -
Adoptada 107
T. [N 1] 6584/5755 10,7007500 11,030+8%9 .
Te [O 111} 4959/4363 - 13,2107500 18,11073:220
Te [Ar 1] 7136/5192 - - 28,4207 52%,
Te [O 1] 6300/5577 - . 10,0005:3%9
T. [BJ] - 13180 £ 2,670 6,280 + 3,210

Las temperaturas de [O I| y [Ar III] en M3-27 no son razonables, pensando que el [O
I] estaria en una zona més externa de la nebulosa y sin ionizacion, y que el [Ar III] no
corresponde a temperaturas tan altas. De esta forma, se utilizo la temperatura del [O
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I1I] tomando en cuenta el procedimiento realizado por Wesson et al. [2005].

En este trabajo tomaron las intensidades observadas de las lineas de Balmer de alto
orden, junto con las intensidades teoricas de Storey and Hummer [1995]. Con esto,
adoptaron una densidad electrénica de 107 cm™3, que en este trabajo est4 marcada en
la Tabla 4.1.

4.2.2. Temperatura derivada de las lineas de Helio

Para la temperatura con lineas de helio se tomaron los cocientes de intensidades mos-
trados a la izquierda de la Tabla 4.3, junto con la expresion dada por Zhang et al.
[2005]:

I A1 by —b C1 — Co
—=—T"""ex
I, a2 “ b Ty

donde T,y =T,/ 10* K, los parametros de ajuste a;, b; v ¢; estdan dados por Benjamin
et al. [1999] para un rango de temperaturas de 5000 a 20000 K. Mientras que para
temperaturas mas bajas, estan dados por Zhang et al. [2005] en la tabla 4.2 que esta
abajo:

Tabla 4.2: Parametros de ajuste para las emisividades de He I

Emisividad a; b; Ci

N. =10% cm™3

Jaami 6.835 x 10726 -0.8224 -0.0074
J5876 1.838 x 1072 -0.9745 -0.0086
JeeTs 5251 x 1072¢  -0.9819 -0.0088
Jrast 9.104 x 10727 -0.5594 0.0007
N. =10* em™3
Jaam 6.775 x 10726 -0.8270 -0.0041
J5876 1.824 x 1072 -0.9702 -0.0068
JeeTs 5.203 x 10726 -0.9767 -0.0068
Jr2s1 9.463 x 10727 -0.5289 0.0068
N. =10% cm™3
Jaar 6.746 x 10726 -0.8337 0.0067
J5876 1.819 x 1072 -0.9509 -0.0035
JeeTs 5.185 x 10726 -0.9581 0.0035

Jr2s1 9.663 x 10727 -0.5307 0.0179
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Tabla 4.3

Te(He I) (K) Vy 1-2 H4-1 M3-27

7281/6678 4,700 + 680 5,440 + 1,500 10,530 + 4,550
7281/5875 3,960 + 370 4,940 + 1,220 8,360 + 3,600
6678,/5875 - - -

6678,/4471 - 5,900 &+ 890 3,430 & 1580
5875/4471 4,850 & 2,100 2,890 + 2,200 3,240 + 2,170

4.3. Abundancias id6nicas

Dentro del gas de las nebulosas, los distintos elementos existentes tienen miltiples es-
tados de ionizacion. Entonces, la abundancia iénica esta definida como la cantidad de
particulas para cada estado de ionizacion de un elemento.

Por lo tanto, las abundancias de algunos iones se pueden derivar de las lineas permitidas
y otras de las de excitacion colisional; cualquiera que sea el caso, las abundancias de
los diferentes elementos son relativas al Ht debido a que es el ion mas abundante en
una region fotoionizada y se derivan del cociente de intensidades de las lineas, relativas
a HpA:

nX) I c(i)

n(H) ~ I(HB) (X7, 0y, T,) 4.2)

_ I(y) auy(HB, T.) v(H)
I(HB) oep(vij, Te)  vig

(4.3)

donde n(X*%)/n(H") es la abundancia iénica relativa a H' y el cociente de ¢ es el de
las emisividades de HS y la linea del ion en cuestion.

PYNEB permite calcular abundancias con lineas de excitaciéon colisional y con lineas
de recombinacion, por lo que no fue necesario calcular por separado ninguna. Y usa las
ecuaciones de arriba para este céalculo.

Entonces, para las abundancias con CELs también generamos un diccionario para guar-
dar los valores que se obtengan, definimos las lineas a usar, indicamos qué T, y qué n,
se usara en cada caso (para H4-1 hay dos temperaturas y dos densidades) y utilizamos
la instruccion getlonAbundance para obtener los resultados. El caso de los ORLs es
muy parecido, simplemente se mandan llamar con la instrucciéon que ya tiene PYNEB
disponible.

En Vy 1-2 se utilizan los parametros T[N II| y n.[S II]; en H4-1 para los elementos una
vez ionizados T [N II| y n.[S II], y para dos o mas T.[O III| y n.[Ar IV].
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Tabla 4.4: Abundancias i6nicas con respecto a H* con lineas de excitacion colisional.

Ton Vy 1-2 H4-1 M3-27
N [N II] 5755A 2.83x107° 1.84x107° 3.66x107°
6548 2.79x107° 1.71x10~ -
[N 11] A 6 °
6716 1.82x10~ 4.18x10™ 1.12x10~
[S 11] A 7 8 8
S [S 11| 6731 A 1.79x1077 4.18x1078 1.13x1078
6312 1.62x107¢ 1.43 x10~ 1.28x10~
[S 111 A 6 7 6
Cl  [ClIII] 5518 A 6.53x10°® 8.55x1077 7.60x107?
[C1111] 5538 A 6.59x107" 8.41x107° 5.20x1077
[Ar I11] 7136 A 8.10x107" 2.05x107% 6.70x107"
Ar  [Ar1V] 4711 A 9.52x1077 6.68x107° 1.80x1077
r TV] 4740 9.26x 10~ 6.69x 10~ 5.24x10~
[A ] A 7 9 9
[Ar V] 7005 A 5.50x107% - 1.60x107®
Ne  [Ne III] 3869 A 6.90x107° 2.28x107° 1.75x107°
[Ne IT1] 3968 A - - 2.82x107°
K [K1V]6102 A 1.47x107% - -
0 [O 11] 3727 A - 1.12x107* 6.56x107"
O [011 7319 A 1.86x107° 9.05x107° 1.56x10~°
[O TI1] 4363 A 2.80x10~* 9.66x107° 1.47x107*
[O T11] 4959 A - 9.68x107° 1.55 x10™*
He  [HeI] 5876 A 0.086 0.122 0.176
[He 11| 4686 A 0.026 0.008 -

4.4.

Abundancias Totales

De las abundancias i6nicas, se puede obtener la abundancia total. Como su nombre lo
indica, se refiere la cantidad total de particulas presentes de un elemento. Idealmente,
para obtener la abundancia total simplemente se sumarian los iones presentes de ese
elemento:

n(X n(X?
3T

pero hacer esto no es posible, ya que hay iones que por diversas razones simplemente no
podréan ser medidos. Por esto, se debe de hacer una correccién por ionizacion (ICF)?%:

n(X)

2ICF o Ionization Correction Factor

n(X7)

22 ) 1oF
n(HT) ¢

(4.4)
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En el caso del helio la abundancia total s6lo depende lo siguiente:

He He" He He' + He™
Ee:H—eJr.Sise detectaHe+2,ﬁe:e;——+e

Si no se detecta Het?, entonces el ICF utilizado sera tomado del trabajo de Zhang and
Liu [2003]:

He He™ St 4872
Ahora, de (4.5) salen las ecuaciones para cada ion, que estan listadas abajo junto con
su ICF. Los ICFs utilizados fueron tomados de los trabajos de Delgado-Inglada et al.

[2014] para el oxigeno:

970++O+2
H HT

0.08v + 0.006v2 He™2
-ICF(0) y log(ICF(0)) = e —
(0) v 1og(ICF(0)) = =50 570 " ~ o™ 1 Hio™?

Del trabajo de Kingsburgh and Barlow [1994] para nitrogeno, argén, neoén y azufre:

N NT O
- -ICF(N), ICF(N) = ?
Ar  Art? 4+ Art3 4+ Art? 1
— = - ICF(A ICF(Ar) = ———

Ne B Net?

H HT

+2

ICF(Ne), ICF(Ne) = oi

471 -1/3

(4.5)

S St48+2 ot

y del trabajo de Girard et al. [2007] para el cloro:

1 Q12 He \?
=~ 2 ICF(C), ICF(C) = [ —<
S er(@. 1or() (H)
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Los ICFs obtenidos para los objetos de estudio:

Tabla 4.5: Tabla de ICFs obtenidos.

Vy 1-2 H4-1 M3-27

ICF (He) 1.00 1.00 1.01 + 0.01
ICF(O)  1.17 + 0.03 1.04 + 0.02 1.00

ICF(N) 2517 £ 4.96  2.56 + 0.72 1.13 + 0.76
ICF(Ar)  1.04 £ 0.01 1.67 £ 036 2.12 + 0.68
ICF(Ne)  1.23 4+ 0.03 1.70 + 0.45 1.05 + 0.05
ICF(S)  2.05+0.13 1.08 + 0.05 1.04 + 0.28
ICF(Cl) 227 +0.23 1.41 + 0.08 1.02 + 0.96

Ahora, las abundancias totales obtenidas estéan en la Tabla 4.6:

Tabla 4.6: Abundancias totales en una escala 12+log(X/H)

Vy 1-2 H4-1 M3-27
He/H 11.05+0.06  11.11 +0.11  11.18 & 0.44
O/H 8524 0.19 8.24 + 0.14 8.28 + 0.94
N/H  7.87 +0.19 7.62 + 0.11 7.58 + 0.82
Ne/H  8.05 4 0.12 6.62 + 0.21 7.37 £ 0.65
Ar/H 627 +0.09  4.66 % 0.09 5.51 4 0.42
S/H 657 +0.15 5.30 + 0.10 6.41 + 0.64
Cl/H  5.19 4 0.14 3.98 £ 0.10 3.81 + 0.34
N/O  -068+0.10  -0.61 +0.12  -0.70 + 0.47
Ne/O  -0.51 £0.09  -1.63+0.28  -0.91 + 0.78
Ar/O =226 £ 0.11  -3.58 £ 0.17  -2.77 £ 0.87
S/O  -1.97+£0.08  -293+0.09  -1.87 + 0.65
Cl/O  -335+0.15  -426+0.10  -4.47 + 0.61
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Discusion de resultados

A continuacion veremos la comparacion de resultados con otros autores, para cada uno
de los objetos analizados en este trabajo. El propoésito de esto es el complementar la
informacion obtenida, ya que muchos de estos autores han tomado espectros de mayor
resolucion y utilizaron algunos cocientes de linea como de [O II] A3729/3726 que no
pudieron ser usados en esta tesis.

Los nombres clave: F21 se refiere a Ruiz-Escobedo and Pefia [2022], A15 a Akras et al.

5

[2015] vy W05 a Wesson et al. [2005].

5.1. Vy 1-2

Tabla 5.1: Comparacion de ICFs para Vy 1-2

Este trabajo F21 Al5 W05
ICF (He) 1.00 1.00 1.00 1.00
ICF(O) 1.17 £ 0.03 1.16 £ 0.06 1.17 1.18
ICF(N) 25.17 £ 4.96 44.96 £+ 3.14 29.28 1.206
ICF(Ar) 1.04 + 0.01 1.02 £ 0.003 1.04 1.035
ICF(Ne) 1.23 + 0.03 1.19 + 0.08 - 1.215
ICF(S) 2.05 + 0.13 2.48 + 0.17 2.17 2.334
ICF(Cl) 2274023  2.74 £ 0.38 2.35 -
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Tabla 5.2: Densidades electrénicas (cm™3) y temperaturas (K) de lineas de excitaciéon
colisional para Vy 1-2.

Este trabajo F21 Al5 W05

n. [S 11| 4,25071800 5,600+1, 200 4,5004-650 1,160
n. [C1 IIT] 4,50071509 10,8009, 000 4,33041, 600 -

ne [Ar IV] 4,320133%0 4,800+100 4,550+1, 300 3,300
T. [N II] 10,7007569 9,400 4500 10,8502, 100 -

T, O I11] - 9,9004400 - 10,400
T. [0 1] - - 10,4005, 400 -

T. [BJ] - - 6,630

Tabla 5.3: Comparacion de temperaturas con lineas de He I.

Te(He I) (K) Vy 1-2 F21 W05
7281/6678 4,700 + 680 - -
7281/5875 3,960 £ 370 - -
6678/5875 - 6,600 £+ 1,100 -
6678/4471 - - 3,550
5875/4471 4,850 £ 2,100 2,500 £ 1,200 4,430

Tabla 5.4: Comparaciéon de abundancias totales para Vy 1-2

Este trabajo F21 Al5 W05
He/H 11.05 + 0.06 11.08 + 0.03 11.04 + 0.03 11.03
O/H 8.52 + 0.19 8.82 + 0.03 8.66 £+ 0.04 8.70
N/H 7.87 £ 0.21 8.46 4+ 0.04 8.15 £ 0.05 8.06
Ne/H 8.05 £ 0.12 8.06 £ 0.04 - 8.00
Ar/H 6.27 4+ 0.09 6.20 + 0.01 6.28 £ 0.06 6.25
S/H 6.57 £ 0.15 7.01 + 0.05 6.80 £ 0.08 6.78
Cl/H 5.19 + 0.14 5.38 £+ 0.18 5.22 + 0.12 -
N/O -0.68 + 0.10 -0.36 £ 0.05 -0.53 £ 0.06 -0.64
Ne/O  -0.51 £ 0.09 -0.77£ 0.04 - -0.70
Ar/O -2.26 £ 0.11 -2.62 £ 0.03 -2.38 £ 0.07 -2.45
S/0 -1.97 £ 0.08 -1.81 £ 0.06 -1.86 + 0.09 -1.92
Cl1/0 -3.35 £ 0.15 -3.44 £ 0.12 3.44 4+ 0.13 -

Los ICFs pueden variar dependiendo de los pardmetros que se utilicen, pero en general
en la Tabla 5.1 se tienen cantidades muy parecidas en todos los trabajos, el tinico va-
lor que no es consistente es el del nitrogeno, que al depender de O" ocasiona algunos
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problemas por razones mencionadas abajo. Aun asi, el valor de este trabajo coincide en
mayor medida con el de Akras et al. [2015].

En la Tabla 5.2 se puede ver que los valores obtenidos de densidades y temperaturas
coinciden mayormente con lo reportado por Akras et al. [2015]. Aunque los resultados se
mantienen en un rango muy similar entre los distintos trabajos, ya que todos coinciden
dentro de las incertidumbres.

En este trabajo se tomo6 en cuenta la temperatura de las lineas de He I considerando
que en las NPs existen fluctuaciones de temperatura, en las que la emisién de CEL
se relaciona con las regiones més calientes y la emision de hidrogeno con las mas frias
(Wesson et al. [2005]). Pero la emision de lineas de helio vendria de ambos lados, de
ahi su importancia. Zhang et al. [2005] y Otsuka et al. [2003] sugieren que el cociente
de lineas mas adecuado para determinar temperatura con helio es 7281/6678, ya que
es bastante intensa en el 6ptico y no es muy sensible a densidad. Ademaés, son cercanas
en longitud de onda y la correccién por enrojecimiento no es muy diferente.

En la Tabla 5.3 vemos que en general los valores permanecen por debajo de los 5,000 K
y que en este trabajo los valores son similares entre si, aunque seguiremos considerando
como una medida mas adecuada la obtenida del cociente 7281/6678.

En la Tabla 5.4 podemos ver que el oxigeno, nitrégeno y el azufre son mas bajos que
los reportados por otros autores, esto se debe a que las lineas que se usaron para el
calculo de abundancias totales en el Oxigeno fueron [O II] A7319 A y [O II] A7330 A.
Es bien sabido que estas lineas son un tanto débiles y estan contaminadas con emisiones
de lineas de recombinacion. Como los ICFs del nitrogeno y el azufre dependen de este
valor, son disminuidos y, por lo tanto, la abundancia total de estos también.

Cabe senalar que los valores obtenidos para las abundancias totales dependen de los
parametros escogidos de temperatura y densidad, en la mayoria de los casos varia de
autor a autor, pero lo importante es que las incertidumbres se traslapen y el hecho
de que los resultados dependan de todas estas variables incrementa la incertidumbre.
Vemos que en la mayoria de los casos, los valores se asemejan una vez considerando lo
anterior, por lo que los resultados de esta tesis estan en el rango previamente estudiado.
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5.2. H4-1

Los nombres clave: O13 se refiere a Otsuka and Tajitsu [2013], K03 a Kwitter et al.
[2003] y H96 a Henry et al. [1996].

Tabla 5.5: Comparacion de ICFs para H4-1.

Este trabajo 013 K03
ICF (He) 1.00 1.00 1.00
ICF(O)  1.04 + 0.02 1.00 1.08
ICF(N) 2.56 + 0.72 3.28 £ 0.26 3.33
ICF(Ar) 1.67 + 0.36 1.45 £+ 0.38 -
ICF(Ne) 1.70 £ 0.45 1.19 £ 0.08 1.59
ICF(S)  1.08 £ 0.05 1.00 1.14
ICF(Cl) 1.41 + 0.08 2.07 £ 0.56 1.08

Tabla 5.6: Densidades electronicas (cm™?) y temperaturas (K) de lineas de excitacion
colisional para H4-1.

Este trabajo 013 KO03 H96
n. [S I1] 7007550 1,030 + 210 400+ 40 1,100
n. [C1 1] 1,8907%30, 2,840 + 1,250 - -
n. [Ar IV] 2,22011200 2,750 4 1,460 - -
T, [N 1] 11,0307500 11,300 + 180 10,210 + 1,020 -
T, [O I11] 13,2001500 13,280 + 200 12,300 + 1,230 -
Te [O 1] - 9,490 + 510 -
T. [BJ] | 13,180 + 2,670 11,970 + 2,900 - -

Tabla 5.7: Comparacion de temperaturas con lineas de He 1

T.(He I) (K) H4-1 013

7281/6678 5,440 £+ 1,500 7430 + 2,190
7281 /5875 4,940 £ 1,220 -
6678/5875 - -
6678,/4471 5,900 £+ 890 -
5875/4471 2,890 %+ 2,200 -
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Tabla 5.8: Comparacion de abundancias totales para H4-1

Este trabajo 013 K03 H96
He/H 11.11 £ 0.11 11.04 + 0.15 11.08 = 0.17 11.00
O/H 8.24 + 0.14 8.18 4+ 0.02 8.30 £ 0.14 8.40
N/H 7.62 + 0.11 7.59 + 0.04 7.76 + 0.19 7.76
Ne/H 6.62 + 0.11 6.43 £+ 0.10 6.60 £ 0.50 6.44
Ar/H 4.66 + 0.09 4.56 £ 0.12 4.30 £ 0.15 -
S/H 5.30 £+ 0.10 5.13 £+ 0.03 5.30 £ 0.15 -
Cl/H 3.98 £ 0.10 3.88 £0.13 - -
N/O -0.61 £ 0.12 -0.59 £ 0.05 -0.54 £ 0.14 -0.64
Ne/O -1.63 £ 0.28 -1.75 £ 0.22 -1.69 £ 0.50 -1.96
Ar/O  -3.58 £0.17 -3.62 £ 0.27 -3.99 £ 0.15 -
S/0 -2.93 £ 0.09 -3.04 £ 0.09 -2.99 £ 0.10 -
Cl/O  -4.26 £ 0.10 -4.30 £ 0.30 -
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Para la parte de ICFs en la Tabla 5.5, notemos que para los distintos autores los valo-
res varian significativamente. Las incertidumbres de este trabajo abarcan estos valores,
pero no se encontraron otros datos reportados para poder adoptar un valor mas general
de ICFs.

En la Tabla 5.6 de densidades y temperaturas electrénicas podemos observar que aun-
que no hay muchos valores reportados de densidad, los resultados de este trabajo se
traslapan con lo obtenido por Otsuka and Tajitsu [2013]. Lo mismo ocurre con las tem-
peraturas, coinciden bastante bien con trabajos anteriores.

Para la temperatura del He I en la Tabla 5.7, s6lo podemos analizar 7281/6678. Si bien
el valor entre este trabajo y el obtenido por Otsuka and Tajitsu [2013] es distinto, vemos
que las incertidumbres se traslapan y coinciden en un rango de temperaturas.

En la Tabla 5.8 de abundancias totales no se notan diferencias significativas como en la
nebulosa anterior. Este es un objeto del halo de la Galaxia y tiene una menor cantidad
de elementos pesados. Para esta también se utilizaron las lineas [O II] A7319 A y [O 1]
A7330 A que no se notaron tan disminuidas como en el objeto anterior. No se espera
que este objeto cambie con el tiempo, ya que no es joven ni muy denso, por lo que los
resultados de este trabajo son similares a lo antes encontrado.

Este objeto ha sido estudiado en muchas ocasiones y en todas estas se ha reportado que
el cociente Ne/O es mucho menor a lo esperado. A través de los anos en la literatura
se han sugerido varias alternativas para explicar este tipo de disminuciéon. La primera
reportada por Peimbert et al. [2017] y la segunda por Kwitter and Henry [2022].

1. Los primeros ICFs se definieron de acuerdo con las similitudes entre los poten-
ciales de ionizacion, ya que Nett y OT" tienen potenciales de 63.4 €V y 54.9



CAPITULO 5. DISCUSION DE RESULTADOS 68

eV, respectivamente. Pero al hacer este cociente no se toman en cuenta todos los
procesos ocurridos en el gas ionizado, como lo son las reacciones de intercambio
de carga. Y si bien los ICFs de Kingsburgh and Barlow [1994] estan basados en
un modelo de fotoionizacién mas confiable, algunos de ellos han sido mejorados
usando grandes mallas de modelos de fotoionizacion.

2. La quema de helio seguida de un tercer "Dredge-up” en estrellas de baja masa (M
< 2My) podria producir una elevacion tanto de >C como de 'O en la nebulosa
planetaria que finalmente se forma. Ventura et al. [2017] anadié que, especialmente
cuando Z < 0.004, las estrellas de masa baja ocasionan un incremento en el
oxigeno.

Probablemente en este trabajo la razéon de la disminuciéon tenga que ver con ambas
alternativas, pues se utilizo el ICF de Kingsburgh and Barlow [1994| para el neén, pero
también el objeto es extremadamente pobre y cumple las condiciones dictadas en el
punto 2, ya que Otsuka and Tajitsu [2013] sefialan que Z ~ 1074
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5.3. M3-27

En esta tltima parte, el nombre clave W05 corresponde a Wesson et al. [2005].

Tabla 5.9: Comparacion de ICFs para M3-27.

Este trabajo W05
ICF (He) 1.01 £ 0.01 1.00
ICF(O) 1.00 1.00
ICF(N) 1.13 £ 0.76 1.002
ICF(Ar) 212 4 0.68 1.001
ICF(Ne)  1.05 + 0.05 1.002
ICF(S)  1.04 +0.28 21.74

ICF(Cl)  1.02 + 0.96 -

Tabla 5.10: Densidades electronicas (cm™?) y temperaturas (K) de lineas de excitaciéon
colisional para M3-27.

Este trabajo W05
n. [S II] 1,5801210 -
n. [0 11] - 3,220
Adoptada 107 107
T, [O 11| 18,11072:220 13,000
T. [0 1] 10,00073:550 -
Te [Ar HI] | 28,420752%, -
T. [BJ] 6,280 + 3,210 9,020

Tabla 5.11: Comparacion de abundancias totales para M3-27

Este trabajo W05
He/H 11.18 + 0.44 11.10
O/H 8.28 £ 0.94 8.60
N/H 7.58 £+ 0.82 7.83
Ne/H 7.37 + 0.65 7.80
Ar/H 5.51 4+ 0.42 5.09
S/H 6.41 4+ 0.64 6.43
Cl/H  3.81 +0.34 -
N/O -0.70 £+ 0.47 -0.77

Continta en la siguiente pagina
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Continuacion Tabla 5.11

Este trabajo W05
Ne/O  -0.91 £ 0.78 -0.80
Ar/O  -2.77 £ 0.87 -3.51
S/0 -1.87 £ 0.65 -2.17

Cl/0 -4.47 £ 0.61 -

En el caso de M3-27 solo fue posible comparar datos un autor, porque si bien hay al-
gunos trabajos, el de Feibelman [1985] esta enfocado a un estudio ultravioleta de la
nebulosa y el de Miranda et al. [1997| es un estudio de su dindmica y estructura, y no
de determinaciéon de condiciones fisicas y abundancias quimicas.

Lo que si se puede notar de los resultados de la Tabla 5.11 de abundancias totales es que
en este trabajo muchos elementos se ven reducidos en comparacion con los de Wesson
et al. [2005]|. Recordemos que un problema a lo largo de esta tesis ha sido el utilizar [O
I1]. Ademaés, hay que tomar en cuenta que al ser tan densa, algunos fotones no llegan
a emitirse debido al aumento de probabilidad de colisiones entre &tomos. Por la misma
razon, este objeto exhibe autoabsorcion, lo que también ocasiona la disminucion de la
intensidad en ciertas lineas.

Lo anterior es notorio desde que observamos las Figuras 3.6 y 3.7, por ejemplo: la den-
sidad de la nebulosa es similar o quizas mayor que la densidad critica del [O III] A5007
A, y como consecuencia, esta linea deja de emitirse.

En la Figura 3.8 se aprecia el doble pico de Ha junto con unas alas extendidas sin
sus nitrogenos a lado. Pues esta linea estd dominada por emision estelar (y no de la
nebulosa) y exhibe un perfil P Cygni tipo III (Miranda et al. [1997]). Este tipo de
caracteristicas se han visto antes en 1C 4997, M1-2 y en la proto nebulosa planetaria
M2-9 (Miranda et al. [1997]).

Un aspecto final a resaltar, es que aunque el espectro de esta nebulosa tiene una gran
cantidad de lineas de Fe I y Fe II, la intensidad es muy pequena y por la resolucion
del B&Ch, no se alcanza a separar la mayoria de estas lineas, razén por la cual no se
calcularon los cocientes ni tampoco se obtuvieron abundancias.
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5.4. Comparacién con abundancias solares

Tabla 5.12: Abundancias totales en una escala 12+log(X/H) comparadas con las del

Sol.

Vy 1-2 H4-1 M3-27 Sol (ASP21)

He/H 11.05+0.06 1111 £0.11  11.18 £ 0.44  10.91 + 0.01
O/H  852+019  824+014  828+094 869+ 0.04
N/H  787+021  7.62+009  7.58+082  7.83+0.07
Ne/H 8054012  662+011  7.37+0.65  8.06 £ 0.05
Ar/H 6274009 466 +0.09 551 +042  6.38 £ 0.10
S/H  657+015  530+010  641+£064  7.12+0.03
CI/H 505+014  398+010  381+034  531+0.20
N/O  -068+0.10  -0.61+0.12  -0.70 £ 0.47  -0.86 % 0.08
Ne/O  -0.51+£0.09  -1.63+028  -0.91£0.78 -0.63 =+ 0.06
Ar/O  -226+0.11  -3.58+0.17  -277+0.87 -2.31+0.11
S/O  -1.97+£0.08  -2.93+0.09  -1.87+0.65 -1.57 + 0.05
Cl/O  -348£0.15  -4.26+0.10  -4.47 £0.61  -3.38 £ 0.20

En la Tabla 5.12 vemos que en H4-1 todos los elementos tienen una menor abundancia
total que el Sol, lo cual es un indicador de que esta nebulosa se formé en una zona con
menor cantidad de elementos pesados. Esto es congruente con lo que se asume sobre la
nebulosa, debido a que estéa en el halo.

En el caso de Vy 1-2 hay algunos elementos més abundantes que en el Sol si considera-
mos las incertidumbres y la disminucién discutida anteriormente. Aun asi, parece que
el argon, azufre y cloro se quedan més bajos. En general, no dirfamos que este objeto
tiene abundancia subsolar.

Y para M3-27, aunque hay una cierta disminuciéon en las lineas por alta densidad, la
diferencia con las abundancias solares con significativas y, entonces, es un objeto con
abundancia subsolar (lo cual también es notorio en los resultados de Wesson et al.
[2005]). Probablemente, esto contribuye a que la nebulosa tenga una temperatura alta,
pues las lineas de excitacion colisional de elementos pesados son las enfriadoras maés
efectivas de estos objetos.



Capitulo 6

Conclusiones

El propésito principal de este trabajo era encontrar las condiciones fisicas y abundancias
quimicas de dos nebulosas planetarias jévenes y una del halo; el estudio de las més jo-
venes contribuye a entender mejor las fases més tempranas de una nebulosa planetaria,
mientras que la del halo nos brinda informacién de la evoluciéon de estrellas viejas. Por
otro lado, con los resultados obtenidos se identificaron distintas zonas de ionizacién en
dos de las tres nebulosas estudiadas donde, en consecuencia, habia distintas tempera-
turas y densidades, lo cual fue 1til para imaginar las distintas estructuras de los objetos.

Recapitulando un poco de la discusion podemos decir lo siguiente de los resultados
obtenidos:

En Vy 1-2 s6lo fue posible utilizar una temperatura debido a la saturacion en las lineas
del oxigeno dos veces ionizado, asi que se establecié una tnica zona de ionizaciéon para
el tratamiento de los datos, ya que, ademas, el rango de densidades fue muy similar. Las
temperaturas y densidades electronicas concuerdan con lo reportado con anterioridad.
Respecto a la temperatura con lineas de helio, es notorio que los valores son consisten-
tes entre si. Finalmente, los valores de las abundancias totales son comparables a las
abundancias solares.

En H4-1 se establecieron dos zonas de ionizacion con las lineas de excitacion colisional,
pues se obtuvieron valores diferentes de densidades y temperaturas. Este es un objeto
que forma parte de las 13 nebulosas planetarias de nuestra Galaxia que se han iden-
tificado como del halo (Kwitter and Henry [2022]). Este tipo de objetos nos ayudan a
entender mejor la evolucion de las estrellas viejas, de masa baja y pobres en elementos
pesados. Al tener una abundancia subsolar, podemos inferir que o una parte de los
elementos de estudio se encuentra en forma de polvo o que el material donde naci6 la
estrella progenitora era pobre en los elementos de estudio, con lo cual podemos tratar
de descartar alguna opcion.

Y por ultimo, M3-27. Debido a la naturaleza de esta nebulosa, tuvimos que adoptar
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una temperatura diferente, ya que valores tan altos como los que obtuvimos solamente
son razonables en objetos sin elementos pesados. También nos cruzamos con una dis-
crepancia grande entre las temperaturas derivadas de las lineas del He I, aunque si nos
apegamos a lo sugerido por otros autores, las \5875 A y AM471 A son menos confia-
bles. Ademés, se identifico el doble pico en la linea Ha, indicando emision estelar. Y
las abundancias de este objeto fueron subsolares, lo cual podria contribuir a una alta
temperatura. No se tiene gran cantidad de datos para, quizas, analizar sus cambios
temporales.
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