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RESUMEN

El polvo interestelar juega un papel muy importante tanttadarmacion
y evolucion de las estrellas, como en la evolucion del jorapedio
interestelar. El estudio de las abundancias en la fase gm3® los
elementos refractarios y su comparacion con una aburaldacieferencia
es un método poderoso para estudiar el polvo, ya que nasnafsobre la
incorporacion de estos elementos a los granos de polvo.

El objetivo principal de esta tesis es acotar la abundaneide& en
una muestra de 18 nebulosas planetarias (NPs) de bajaocsxcital3
seleccionadas de la literatura por tener las lineas adasugara llevar
a cabo todo el analisis, y 5 que hemos observado en el tpiesde
2.1 m del observatorio de San Pédro Martir. En estas NPeihes que
contribuyen principalmente a la abundancia total de Fe sor i Fe™3.
Calculamos la abundancia de Fe mediante la abundanc@idriFe™ y
dos factores de correccion que tienen en cuenta la preséadie, uno
de ellos derivado de modelos de fotoionizacion y el otrowado a partir
de datos observacionales de objetos que tienen medida® de][¥ [Fe
IV]. En las 18 NPs de la muestra se encuentra una abundanEia ele la
fase gaseosa muy baja —en comparacion con el valor solae—+nethos
del ~ 10 %, el resto probablemente esta en forma de granos de. polvo

El grado de deplecion del Fe en la muestra de NPs es simil@de an
grupo de regiones H Il de la literatura. Este resultado evaele, ya que
el origen del polvo en ambos tipos de objetos es diferententnas que
los granos de polvo que se encuentran en las NPs han sidadosrea las
atmosferas frias de sus estrellas progenitoras, el pialas regiones H Il
es polvo del medio interestelar procesado.






ABSTRACT

Interstellar dust plays a very important role both in therfation and evo-
lution of stars and in the evolution of the interstellar madi An impor-
tant tool in the study of dust grains is based on the compabstween the
gaseous abundances of refractory elements in the intarstedium with
a reference abundance, since this comparison informs ueafdgree of
incorporation of such elements onto dust grains.

The main objective of this thesis is to constrain the Fe ahood in a
sample of 18 low-ionization planetary nebulae (PNe): 13enszlected
from the literature because they had all the lines we neealeithé analy-
sis, the other 5 were observed in the 2.1-m telescope at Skn Meartir.
In this sample of PNe, Fe and Fe? are the main contributors to the
total abundance of iron. We determine Fe abundances frontll|Hmes
and two ionization correction factors that account for tbatabution of
Fe™3, one of them derived from photoionization models, and thewobone
calculated from observational data of objects with avédabeasurements
of [Fe Ill] and [Fe IV] lines. We find a very low Fe abundance iaro
sample of PNe, with less than 10% of their total Fe abundaresept in
the gas; the remaining atoms are probably condensed ontgauss.

The depletion factors we find for our PNe sample are simil#nase found
in H 1l regions. Thisis arelevant result since the dust preseH Il regions
is interstellar dust, whereas in PNe the dust was formeddrmatinosphere
of the progenitor star during the early stages of the foromatif the PNe.



Una sdial inequvoca del amor a la verdad es no mantener ninguna proposici
con mayor seguridad de la que garantizan las pruebas en lasglbasa.

John Locke
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INTRODUCCI ON

EN ESTE CAARTULO DESTACAMOS LA IMPORTANCIA DEL POLVO IN-
TERESTELAR EN EL CICLO DE VIDA DE LAS ESTRELLAS EN EL MEDIO
INTERESTELAR Y EN LAS PROPIAS GALAXIAS ADEMAS, EXPLICAMOS
POR QU'E ESTUDIAMOS EL POLVO EN LAS NEBULOSAS PLANETARIAS A

TRAVES DEL FACTOR DE DEPLEGDN DEL Fe.

1.1 ¢ MR QUE ESTUDIAR EL POLVO INTERESTELAR

A EXISTENCIA DEL POLVO se conoce desde hace casi 80 afos a partir del des-
L cubrimiento del exceso de color por Trumpler (1930). Losigsade polvo, que
representan soélo el 1% de la masa total del medio inteaetdl), contienen a casi
todos los elementos metalicos y parte del interés queopesven los astrbnomos se
debe a sus tres caracteristicas principales: bloqueaz @€l las estrellas lejanas, son
trazadores de las condiciones fisicas e interacciosaafnente con otros componentes
del MI. El polvo interestelar moldea el espectro de las gataya que la radiacion a

bajas longitudes de onda es atenuada y rerradiada en etopftaSe estima que pro-
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CAPITULO 1. INTRODUCCION

porciona aproximadamente el 30% de la luminosidad totéafjigh por medio de su
emision infrarroja y participa de manera activa en el cigle sigue la materia desde el

MI hacia las estrellas y viceversa:

* los granos de polvo se condensan en las atmosferas feiassiiellas evolu-
cionadas (como en las estrellas progenitoras de nebultmastarias, NPs), en
estrellas Wolf-Rayet, en el material eyectado de novas gregpas, y después

es eyectado al M,

en el Ml difuso interactla con gas caliente, radiacidravioleta, rayos cosmicos

y ondas de choque que destruyen a los granos de polvo (TEXSS;

en las nubes moleculares los granos crecen debido a lai@trée mantos de

hielo y coagulacion;
* debe existir un intercambio de materia entre el gas difusbgas denso;

el colapso de las nubes moleculares densas lleva a la f(dmde nuevas estrel-

las;

* en las etapas finales de la evolucion estelar el gas y elopawién formado
volveran en algin momento al Ml mediante vientos estslarexplosiones de

supernova.

Por todo esto podemos decir que el ciclo de vida de los graagsotio esta
muy relacionado con las estrellas, que son fuente y sumidielrgolvo galactico.
El polvo también juega un papel importante en la formaaénas estrellas dentro
de las nubes moleculares (Li & Greenberg 200B)la emision infrarroja del polvo
reduce la energia gravitacional de las nubes que estapsanido y esto permite que
se formen estrellag) los granos de polvo protegen a las regiones moleculares de la
luz estelar y de este modo disminuyen el nivel de ionizagiageleran la formacion

de nlcleos protoestelare®), la emision infrarroja del polvo proporciona una prueba
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1.2. ¢ ©MO ESTUDIAR EL POLVO INTERESTELAR

de los procesos de formacion estelar. Hay que destacagdasiones quimicas que
tienen lugar entre los granos de polvo y las moléculas espEao, la superficie de
los granos de polvo es el lugar donde se forma la molécutaaimandante del Ml: i
(Spitzer 1978) y quizas otras moléculas simples; adeeigmlvo reduce la radiacion
ultravioleta y protege a las moléculas de la fotodisotiacproporciona la principal
fuente de calentamiento para el gas interestelar neutror ulpmo, esté involucrado
en la quimica entre iones y moléculas, ya que afecta laahmhslectron/ion dentro de

la nube (Li & Greenberg 2003).

En definitiva, el polvo juega un papel muy importante en lafacion y evolucion
estelar asi como en la evolucion del propio MI, afectandia #&ermodinamica y
quimica del mismo. En los ultimos 40 afos ha tenido lugalgtan avance en el
estudio del polvo interestelar debido sobre todo al accesdsgrvaciones en el
ultravioleta e infrarrojo, en éste wltimo rango se ha dodidentificar algunos de
los componentes del polvo (silicatos cerca de m®, PAHS en la region 3 - 15
um, compuestos carbonaceos en 3, ...). Por otro lado, los avances en el
desarrollo de técnicas numéricas y en la capacidad dejerate las computado-
ras ha permitido un gran desarrollo de modelos teoricos. e8ibargo existen aln

muchas cuestiones sin resolver y por tanto es un tema queesigronstante desarrollo.

1.2 &G,)MO ESTUDIAR EL POLVO INTERESTELAR

El estudio de ladeplecon de los elementos interestelares a partir del analisis de
sus abundancias en fase gaseosa es un método muy podeestadiar el polvo del

MI. El termino deplecion se refiere al factor en que la alaunia en la fase gaseosa

IHidrocarburos policiclicos aromaticos. Se cree que adrahsicion entre las grandes moléculas y
las particulas pequefias. Su tamafo es deA , son planosy estan formados por hidrogeno y carbono.
Son extremadamente estables y pueden resistir los ambantadiacion hostil del espacio interestelar.

Parece ser que estas moléculas se destruyen en el intetas bgiones H 11
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CAPITULO 1. INTRODUCCION

de un elemento esta por debajo de lo que se espera tenienderda las abundancias
cosmicas del elemento, el gas dii@lta’ se supone que esta en fase solida—a lo largo
de este trabajo siempre que utilicemos este término naseesos refiriendo a la incor-
poracion de un elemento de la fase gaseosa a la fase splnl@alculamos para un
elemento X, como [X/H] Fog (X/H) — log (X/H) s, siendolog (X/H) la abundancia en
la fase gaseosa que medimdsy (X/H),, la abundancia solar de dicho elemento. Gen-
eralmente se utilizan las abundancias solares como abtiadate referencia ya que
son las Gnicas conocidas con suficiente fiabilidad para ypliagrupo de elementos,
aungue cualquier enriguecimiento que haya tenido lugat bt desde la formacion
del sol estara introduciendo errores en estos valoresfekemi. Los consituyentes
principales del polvo son C y O, pero también existen otl@sientos en menor canti-
dad como Mg, Si, Fe, Na, Al, Cay Ni, y pequeiias trazas de otvo® K, Ti, Cr, Mn

y Co. Existen numerosos trabajos sobre la deplecion dddoseatos refractarios en
granos de polvo en el Ml difuso, tanto en las nubes templaddm densidad y en
las nubes frias de mayor densidad del disco, como en las tesiogladas del halo. En
la tablal.1 aparecen algunos de los valores tipicos encontradatifpeentes autores
a partir de las lineas de absorcion medidas en distimaad de vision. En esta tabla
observamos que el grado de deplecion de los elementog, alr de los mas refrac-
tarios, es mayor en las regiones mas densas del M| (Hamls #084). Se cree que
en estas regiones los granos de polvo crecen por agregieituevos atomos (Jenkins
1989) y ademas la destruccion del polvo provocada pordda®de choque asociadas
a las explosiones de SN es menos eficiente que en el medioifués €-éste es el

principal mecanismo destructor de los granos de polvo en éMdKee 1989).

2Se han propuesto algunos otros objetos con el fin de utilimaBundancias como abundancias in-
terestelares de referencia, por ejemplo Sofia et al. (12@4¢1en el uso de las estrellas By Snow & Witt

(1996) proponen emplear estas estrellas jovenes junttasa@strellas F y G del disco.
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1.3. POLVO EN NEBULOSAS PLANETARIAS

1.3 POLVO EN NEBULOSAS PLANETARIAS

Hace 40 afos que se descubrid que las NPs muestran coerfoizwn gran
exceso infrarrojo teniendo en cuenta lo que se espera a gdarsu emision en el
visible y en radio, Gillett et al. (1967) fueron los primerms encontrarlo para NGC
7027 (figura 1.1). Las NPs ofrecen una gran oportunidad daeatedio del polvo
cosmico ya que muchas de ellas son objetos brillantes camigioria y composicion
relativamente bien entendidas. Las estrellas progesittgdas NPs son estrellas de la
rama asintotica de las gigantes (A€3Bcon temperaturas efectivag.f) entre 2000
Ky 2500 K e inmersas en una atmoésfera circunestelar gruesang sido producida
por la pérdida de masa en la estrella. Todo esto hace a ssteléas idoneas para que
tenga lugar, en sus atmosferas frias, la condensacignateles cantidades de polvo
(Larimer 1979). La composicion de los granos de polvo dépende las abundancias

quimicas del material circunestelar.

3A estas estrellas se les conoce como AGB por sus siglas é&sjigymptotic Giant Branch.
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CAPITULO 1. INTRODUCCION

TABLA 1.1: ABUNDANCIAS SOLARES Y FACTORES DE DEPLECON

ELEMENTOS ABUNDANCIAS SOLARES: FACTORES DE DEPLEON:
{X} =12 +log (X/H) [X/H] = log (X/H) - log (X/H)e
Disco FRO DIsSco TEMPLADO HALO
Mg 7.62+:0.02 —-1.4 —-0.6 -0.3
Si 7.61£0.02 —-1.4 -0.5 —-04
Fe 7.54+0.03 2.2 1.4 —0.6
Ca 6.410.03 —-3.7 -2.1 —-0.9
Al 6.54+0.02 —-2.5 —-1.2 —-0.7
NOTAS.—

Esta tabla se ha adaptado de Welty et al. (1999), Savage &&#n{h996), Sembach & Savage
(1996) y las referencias que se encuentran en estos agticul

* Abundancias solares de Lodders (2003)

Dos cuestiones importantes en el estudio de las nebulosagqu& cantidad de
polvo existe en ellas y donde esta localizado. Estos graondrian estar mezclados
con el gas ionizado, encontrarse en inclusiones neutragzasen un disco alrededor
de la estrella central. Al contrario de lo que ocurre con eimeterestelar difuso, no
existen muchos trabajos sobre la deplecion en NPs, y estaaede las motivaciones
para llevar a cabo este trabajo. Durante muchos afosnieasiNPs estudiadas en la
literatura han sido NGC 7027, NGC 6302, NGC 2440, NGC 6543 yBP3639 que
son NPs muy brillantes, y aunque posteriormente se ha aopibestudio a otros

objetos la muestra continta siendo muy pequena.

Shields (1983) hace una revision sobre los resultadoshéractms en NPs para los
factores de deplecion de C, Mg, Si, Cay Fe. A continuaci@sotros mostramos una

nueva revision para los elementos refractarios: Ca, Ay, 80. Los trabajos sobre el
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1.3. POLVO EN NEBULOSAS PLANETARIAS
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FIGURA 1.1:Distribucibn espectral de energia de NGC 7027. El picondisién en el intervalo 25

— 60um se atribuye a la emision de particulas de polvo con teatpexs del orden de los 200 K. Figura
tomada de Terzian (1989).

Fe los comentamos en la siguiente seccion en mas detail®, gon los motivos que

nos llevan a escoger este elemento para llevar a cabo asieesibre el polvo en NPs.

Muchos de los trabajos que existen en NPs estan basadogiefoside fotoionizacion

sencillos, de los que dependen fuertemente los resultaddgizan sblo una linea

para determinar la abundancia de un elemento, lo que pusde hsociado grandes

incertidumbres en el caso de que dicha linea no correspmthiaion predominante.

Generalmente calculamos las abundancias de un elementtiradpaalgunas lineas

observadas de determinados iones. Si observaramos tieg¢ados los iones presentes

en una NP, la abundancia total seria directamente la suniadds las abundancias

ionicas. En el caso real tenemos que multiplicar la sumasl@lbundancias ionicas

que podemos calcular, por un factor que tiene en cuentasampece de los otros iones

gue no observamos, este factor es el factor de correccidnmaacion (FCI).




CAPITULO 1. INTRODUCCION

1.3.1 (QLclO, ALUMINIO, SILICIO Y MAGNESIO

El Casolo tiene las lineas [Ca IN\7292,7324 y [Ca V\5309 en la region visible
del espectro. La mayoria de los calculos que existen,ta gdardatos en el intervalo
visible, utilizan solo la linea de [Ca V] junto con un FCtalaproximadamente 6)
porque solo se observa este estado de ionizacion quenwp@ qué ser el predom-
inante. En NPs de alta excitacion la abundancia ionica i@asera muy importante
(su potencial de ionizacion es 11.9 eV, tabla 1.2), peta de iones de mayor grado
de ionizacibn, y en las NPs de baja excitacion se esperalgoenen los iones de
menor grado de ionizacion que Ca—ya que el potencial de ionizacion de este ion

es alto, 84.41 eV. Algunos calculos del factor de depleaél! calcio aparecen en

Aller et al. (1981); Shields et al. (1981); Aller & Czyzak @3; Keyes et al. (1990).

En el intervalo infrarrojo del espectro hay lineas de nuses$, que por ejemplo,

Pottasch & Beinterru (19L99) utilizan para calcular la abun@ade Ca en NGC 6302
con un FCI = 1.35. Sin embargo no hay muchos resultados salauindancia del
Ca calculada a partir de lineas del intervalo infrarrojon deneral, la abundancia
de Ca que se encuentra en NPs es aproximadamente entre 10ege0menor a la
abundancia solar. EAl no tiene lineas importantes en el intervalo visible y todos
los valores de su abundancia en NPs se obtienen a partir dg elatlos intervalos
ultravioleta (en el que hay lineas de los ioneg Al Al*) e infrarrojo (en el que
hay lineas de iones por encima de"Al cuyo potencial de ionizacion es 120 eV),

donde tampoco se tiene la contribucion de todos los ionpsritantes y por tanto los

FCI son elevados (por ejemplo, FCI = 2.4 en Pottasch & Beiat€899) a partir de

datos en el infrarrojo), de modo que los resultados obtensdm bastante inciertos.

En la literatura se encuentran valores de la abundancia dmifdé 10 y 300 veces

menor a la abundancia solar en distintas NPs (Pwa et al. X d86don et al. 1995;

Pottasch & Beintema 1999; Casassus et al. 2000).

El Si presenta grandes incertidumbres. Existen discrepanaias s resul-
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TABLA 1.2: POTENCIALES DE IONIZACION (eV)

ELEMENTO | I " v \Y, VI 1
Mg 7.7 15.0 80.1 109.2 1413 186.5 2249
Si 8.2 16.3 33,5 451 166.8 205.0 246.5
Fe 79 16.2 306 548 750 99.0 125.0
Ca 6.1 119 509 67.1 844 108.8 127.7
Al 6.0 18.8 28.5 120.0 153.7 190.5 2414

tados que se obtienen con lineas diferentes de un mismqghielgs etal. 1981;
Casassus et ul. 2&00). Ademas el FCI es grande (del ordeh diebRlo a que se

observan pocos iones importantes en el visible —Si Il— y enltedvioleta —Si Ill]

y Si IV. En el intervalo infrarrojo es mayor el nUmero de isrmue contribuyen de

manera importante a la abundancia total del Si, sin embaagtea incertidumbres

en los modelos utilizados y en las abundancias obten*dasas@as et aJ. 2000;

Pottasch & Beinterrul 19L99). Por ejemplo, los errores en lasddncias medidas

por Pottasch & Beintema (1999) son lo suficientemente gsamdeno para que la

abundancia real del Si pudiera ser similar a la solar o hastaatior 2 menor a la solar.

Teniendo en cuenta todos los trabajos revisados, se enau@iiundancias para este

elemento desde aproximadamente el valor solar hasta wr tE@tmenor (Aller et al.

1981; Shields etal. 1981; Pwa etal. 1986; Keyes et al. 1998tasth & Beintema

1999; Casassus et lal. 2000). Por tltimoMg tampoco tiene lineas importantes en
el intervalo visible y se suelen utilizar las lineas detavioleta y las del infrarrojo,
aparte de la linea Mg \2798 el resto vienen de especies mas ionizadasMmpn n

> 3 que soOlo predominaran en las NPs de alta excitaciorotehgial de ionizacion del
Mg** es 80.14 eV). Durante mucho tiempo se ha sugerido la exiatdeaun fuerte
gradiente en la abundancia de este elemento, con una alvimndzaor en la region

mas externa de la NP (Péquignot & Stasihska 1980; Sha'aaaldé 1981; Middlemass
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CAPITULO 1. INTRODUCCION

1990), pero con la llegada de nuevos datos atomicos se hprobado que si existe
este gradiente, no es tan pronunciado como se proponiasepritoeros trabajos
(Kingdon et al. 1995). La abundancia de Mg que se obtiene stimtéis NPs es entre
2 y 10 veces menor a la abundancia solar (Péquignot & Skesifi980; Shields et al.
1981; Beckwith etal. 1984; Pwa etal. 1986; Middlemass 199€yes et al. 1990;

Kingdon et al. 1995; Pottasch & Beintema 1999; Casassus 20@0).

En conclusion, podemos decir que Ca, Al, Si y Mg tienen diféezs grados de
deplecion en las NPs. Las abundancias de estos elememias eatre valores casi
solares (Si), valores intermedios €€l orden de magnitud por debajo de la abundancia
solar (Mg) y llegan hasta 1.5 o0 2.5 6rdenes de magnitud ploajdede la abundancia

solar (Ca, Al). Sin embargo, estos resultados tienen gsandertidumbres:

* los FCI son muy altos debido a que no se tienen medidas de&seslde los iones

mas importantes,

* existe una fuerte dependencia de los modelos de fotoioidirautilizados,

* hay que tener cuidado al utilizar datos de diferentes vales espectrales (vis-
ible, ultravioleta e infrarrojo) ya que la informacion piéeprovenir de regiones
diferentes, al utilizar aperturas diferentes y no corregte problema adecuada-

mente.

Ademas, como mencionamos antes, el nUmero de NPs aredizgdnuy bajo, y
por ello es importante llevar a cabo el estudio de la depteenl NPs con una muestra
significativa y un procedimiento adecuado y homogéneo dast@llas. Esto nos
va a permitir estudiar posibles variaciones en el grado gdedé&n en objetos con

caracteristicas diferentes.
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1.3. POLVO EN NEBULOSAS PLANETARIAS

1.3.2 HERRO

Elegimos el Fe para el estudio de la deplecion en el MI pardiftes motivos.
En primer lugar, es el Unico de todos los elementos refiastgue posee lineas lo
suficientemente intensas en el intervalo visible del espeétdemas, como la mayor
parte de Fe se encuentra en forma de polvo, la destrucciomal@equena cantidad
del mismo se traduce en un aumento considerable en la alriad#s gas de este
elemento. Por (ltimo, debido a la alta abundancia cosmic&e, éste contribuye
de manera importante a la masa de granos de polvo refra;tgrsu abundancia en
la fase gaseosa sera un fiel indicador del grado de concémtrde los elementos
refractarios en el polvo. Teniendo en cuenta las tempestgue pueden tener las
estrellas centrales de la NPs, entre 35000 K y 200000 K apamamente, los
iones de Fe que pueden estar presentes van desde al Fe'® (sus potenciales de
ionizacion se muestran en la tabla 1.2), por lo que podemosngrar lineas de estos

iones en diferentes NPs segln las condiciones de exaitaci”

En 1918 Wright observa por primera vez una linea\éd658 en una NP que fue

identificada como debida a Fe por Edlen & Swings (1939). Varios afios después,
Shields (1975) calcula la abundancia de Fe en NGC 7027 ldrigso de una medida

de la linea [Fe VII]\5721 junto con modelos de fotoionizacion para calcular el

FCI. Deriva un factor de deplecion de [Fe/H]-=1.4 + 0.4, este resultado depende
fuertemente de los modelos utilizados y ademas esta basath medida de una sbéla
linea, sin embargo, hay que destacar que es el primeradsidbbre la deplecion de Fe
en una NP. Otros trabajos posteriores en los que se estiac@l tle deplecion en NPs
son los de Garstang et al. (1978); Shields (1978); Clegg €t1@87a,b) y Middlemass

1990) con valores que van desde una abundancia solar lssto$ ordenes de
magnitud por debajo de ésta. En la década de los 90 apasdgenos grupos
dedicados especificamente a la obtencion de datos at$mias precisos y completos

y esto permite obtener factores de deplecibn mas real{sta el capitulo siguiente
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CAPITULO 1. INTRODUCCION

hacemos una revision al problema de los datos atomicdssjePerinotto et al. (1999)
calculan el factor de deplecion para cuatro NPs con algdeosstos nuevos datos
atobmicos; estos autores utilizan una serie de modelostdefizacion para derivar la
temperatura electronica de las NPs y la estructura dedoidia del Fe (y con ella, el
FCI). Calculan la abundancia total de Fe a partir de la alriddabnica de Fe™ y

el FCI derivado de los modelos, encontrando abundanciag adaffe 11 y 80 veces
menor a la solar con incertidumbres entre uffo49 un factor 1.5 segln la NP. Sin
embargo, los resultados que obtienen estos autores depena#o de los modelos
de fotoionizacion que estan utilizando tanto para cafcel FCl como la temperatura
electrbnica de las NPs. Recientemente, Sterling et ab5R06alculan la abundancia
de Fe de SwSt 1 a partir de datos del intervalo UV del espeatnados con FUSE
(Far Ultraviolet Spectroscopic Explorer) y también cotodadel intervalo optico. Con
los datos de las lineas de absorcion ultravioleta ohtiepue soélo la mitad del Fe se
encuentra en forma de granos de polvo, mientras que comkeasl'de emision del
intervalo visible de Fe y Fet* —y junto con el FCI de Rodriguez (2002)— llegan
a que mas del 90% del Fe esta en fase soélida. Los datos debt®¥sponden sblo a
una pequefia region de la NP en la linea de vision de laellestentral, que no tiene
gue ser representativa de toda la NP. Sterling et al. (20Q8)can la diferencia en
los resultados postulando la presencia de inhomogenaidauddéa NP. Por Gltimo,
Georgiev et al. (2006) estudian 4 NPs buscando la emisidasd&neas coronales [Fe
X] \6374 y [Fe XIV]A5303 del plasma caliente en rayos X. No detectan ningunade la
dos lineas, mientras que sus modelos predicen intensigieieencima de sus limites
de deteccion, lo que toman como una indicacion de que e Eacuentra incorporado
a la fase solida. Estos autores enfatizan la importanctaldelar la abundancia de Fe
tanto en el gas nebular como en las atmosferas de las astrehtrales de las NPs en
un mayor nUmero de objetos para poder saber si el gas cqueragiéndo en rayos X

procede del gas nebular o del viento estelar.

Los datos mas recientes (Perinotto etal. 1999; Pottaschit®ma 1999;

14



1.4. H PROBLEMA DE LA DISCREPANCIA DE ABUNDANCIAS DEL HIERRO

Liu et al. 20044a; Sterling et al. 2005) indican factores delel@on del Fe entre 1y 2
ordenes de magnitud, sin embargo es necesario hacer aioedda abundancia de Fe
en un numero mayor de NPs ahora que se cuenta con mejorestiattcos. Esto nos
va a permitir avanzar en el estudio de los granos de polvayrsuwecion, supervivencia
y destruccion en las NPs asi como en otros temas rela@snadomo el estudiado
por Georgiev et al. (2006). En este trabajo vamos a usar Ijeresedatos atobmicos
disponibles para los iones relevantes del Fe y utilizareehasismo procedimiento
para toda la muestra de NPs de manera que podamos compagasidas resultados

obtenidos y estudiar asi posibles diferencias entre abin caracteristicas similares.

1.4 ELPROBLEMADE LA DISCREPANCIA DE ABUNDAN-

CIAS DEL HIERRO

El estudio de la abundancia de Fe en regiones H Il es madieeqoe en NPs ya
que el grado de excitacion es menor y por ello, la contrioude iones de mayor grado
de ionizacion que Fe se espera que sea despreciable. La abundancia de Fe vendra
dada por la suma de las abundancias inhicas de Fe"* y Fe™. El método seguido
para calcular la abundancia de Fe —y en general de cualdareesto— consiste en
calcular la abundancia ibnica de los iones observadosmaska contribucion de los
otros iones importantes mediante un FCI. Algunos estudida dbundancia de Fe en
regiones H 1l son los llevados a cabo por Olthof & Pottascly$)90sterbrock et al.
(1992); Peimbert et al. (1993); Rodriguez (2002) y Raaemm& Rubin (2005), que
obtienen abundancias inferiores a la solar en un factoe éhyr 40. La abundancia
de F€ es muy baja en casi todas las regiones H Il (Rodriguez 2Q@#ho se
espera debido al bajo potencial de ionizacion de este i6r2 (&V) comparado con
el del H, 13.6 eV). Ademas, como las lineas prohibidas @elyf son muy débiles,

generalmente se calcula la abundancia de Fe a partir daéas [prohibidas de [Fe I11]
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CAPITULO 1. INTRODUCCION

y un FCI para corregir por la presencia de£eSin embargo, existen algunas medidas
de las lineas de [Fe IV] (Rubin et al. 1997; Rodriguez 2@Q® permiten comparar el
resultado anterior (lineas de [Fe IllI] + FCI) con el obtendk la suma directa de las
abundancias ionicas: Fe/H =FgH™ + Fe"*/H*. Se ha encontrado una discrepancia
entra ambos valores que se traduce en una incertidumbreaparaancia total de Fe

de hasta un factor 5.

Este problema ha sido analizado por Rodriguez & Rubin (Rp&Ea una muestra
de varias regiones H Il y 4 NPs galacticas. Estos autorésautilos datos atomicos
mas precisos y completos hasta el momento junto con un raggjanto de modelos
de fotoionizacion y datos observacionales con medidagmdas de [Fe Illl] y [Fe V]
para derivar dos nuevos FCI. El primero de ellos viene de usta@yealizado sobre un

conjunto de modelos de fotoionizacion:

Fe O+ \ "% Fett
5 =09 O++ O+

O
mientras que el segundo se obtiene de ajustar los datovabieerales de la muestra,

(1.1)

gue siguen una tendencia:

+ \ 0.58 ++
Fe ( O ) Fe (1.2)

6 - 11 O++ O+
La discrepancia entre los resultados, aunque persistestméndido respecto a tra-
bajos anteriores y Rodriguez & Rubin (2005) proponen umia sk cambios en los

datos atbmicos de Fe que permitirian resolver la diso@pajue se encuentra:

1. un aumento en el coeficiente de recombinacion total o eneficiente de trans-

ferencia de carga del Fécon H en un factor~10,
2. una disminucion en las fuerzas de colision del*ren un factor~ 2 -3y

3. un aumento en las fuerzas de colision delFen un factor~ 2 — 3.

Si la discrepancia se debe a errores en las fuerzas deoootlsi Fe® —propuesta

(2)— el valor correcto de la abundancia de Fe vendria dadéapgbundancia ionica
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de Fe* y el FCI que se obtiene de los modelos de fotoionizaciona@on1.1). Si
se debe a errores en las fuerzas de colision de Fepropuesta (3)— la abundancia
sera~ 0.3 dex menor a la anterior (ver McLaughlin et al. (2002) y Rz & Rubin
(2005) para mas detalles). Por ultimo, si las predicgode los modelos no son
correctas —propuesta (1)— la abundancia de Fe se debearatouho la suma de las
abundancias ibnicas de Fey Fe"3, ecuacion 1.2. Silo que esta ocurriendo es una
combinacion de errores en los diferentes datos atomicasduicrados, esto llevaria a
variaciones menores en los resultados y a una abundaraii@¢ofe intermedia entre
los extremos que se obtienen suponiendo estas variaciése&cir, estos cambios en
los datos atomicos son tan drasticos que permiten adotatoe real de la abundancia
de Fe en el gas y con esta finalidad se usan en este trabajcsl&€Ctipropuestos por
Rodriguez & Rubin (2005).

Con el objetivo de seguir el procedimiento comentado, delseseleccionar una
muestra de NPs de baja excitacion, de forma que las conéiide excitacion sean lo
mas parecidas posible a las de las regiones H Il y podamogluségsmo método para

acotar la abundancia de Fe en las NPs.

1.5 OBJETIVOS

* El objetivo principal de este trabajo esotar la abundancia de Fe de una mues-
tra de NPs de bajo grado de excitaai para estudiar el grado de deplecion
gue existe en este tipo de objetos. Seguiremos el procedmpeopuesto por
Rodriguez & Rubin (2005) y para ello seleccionamos una trauele NPs que
tenga condiciones de excitacion lo mas parecidas poailale de las regiones H
Il.

* Es de vital importancia conocer los iones relevantes eraleluto de abundan-

cias y por elloutilizaremos modelos de fotoionizéni para determinar cales
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CAPITULO 1. INTRODUCCION

son estos iones y poner una cota al grado de ex@tade la muestrgara
que los dos FCI calculados en Rodriguez & Rubin (2005) séédos también
para nuestros objetos. En estos modelos de fotoionizasi@emos los mejores
datos abmicos que existen hasta el momerptque estos son cruciales para los

calculos posteriores de las abundancias ionicas.

* Por dltimo haremos una comparamn de los resultados obtenidos para la
muestra de NPs con los que se han obtenido en regionesddtldiando si hay
variaciones en los grados de deplecion obtenidos parakbgmipos de objetos
y en caso de que existan se tratara de explicar las causas dédmas. Esta
comparacion es interesante ya que el origen del polvo ensiigns de objetos
es diferente: mientras que el polvo de las regiones H Il egopiniterestelar
procesado, el polvo de las NPs es polvo directamente formiadks atmosferas

frias de las estrellas progenitoras.

1.6 ESTRUCTURA DE LA TESIS

En el capitulo 2 realizamos una revision de los datos @i@sninvolucrados en
el problema del calculo de la abundancia de Fe y haciendodason codigo de
fotoionizacion generamos una serie de modelos que nositparacotar el grado de
excitacion de las NPs de la muestra. En el capitulo 3 seideda muestra de NPs
seleccionada asi como los detalles de las observaci@vesliis a cabo y la reduccion
y analisis previos de los datos obtenidos. Los calculdasleondiciones fisicas y las
abundancias ibnicas y totales se abordan en el capitito €] capitulo 5 analizamos
los resultados obtenidos para la muestra de NPs y comparstus resultados con
otros encontrados en la literatura para un grupo de regiéied.as conclusiones y el

trabajo futuro se discuten en el capitulo 6.
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DATOS ATOMICOS Y MODELOS
DE FOTOIONIZACI ON

CON EL OBJETIVO DE SELECCIONAR UNA MUESTRA DENPS DE
BAJA EXCITACIéN, HEMOS UTILIZADO UNA SERIE DE MODELOS DE
FOTOIONIZACION PARA ACOTAR EL GRADO DE EXCITACON DE LAS
MISMAS. EN ESTE CAATULO REALIZAMOS UNA REVISION DE LOS
DATOS ATOMICOS INVOLUCRADOS QUE UTILIZAREMOS TANTO EN EL
CALCULO DE LAS ABUNDANCIAS IONICAS COMO EN EL MODELADO
DE LAS NPs. POSTERIORMENTE MOSTRAMOS LOS RESULTADOS

OBTENIDOS CON LOS MODELOS DE FOTOIONZAGN.

2.1 DATOS ATOMICOS

S IMPRESCINDIBLE contar con valores precisos y consistentes de los datos
E atomicos para el estudio de los objetos astrofisicos yw peder modelar
adecuadamente los plasmas. Antes de la aparicio@pietity Project(Seaton 1995,
OP) y ellron Project (Hummer et al. 1993, IP) no habia datos atdomicos dispesibl

para los iones importantes de Fe, pero tanto el OP como elrHl&&ado a cabo
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numerosos trabajos en este campo con el fin de proporcionandgores datos. A
continuacion revisaremos los datos atomicos de los dosezitos de interés en este
trabajo, O y Fe, asi como las diferencias en los resultados de thistautores. Los
datos atbmicos que analizaremos incluyen las fuerzas ldgoeg las probabilidades
de transicion y los coeficientes de fotoionizacion y relboracion. Estudiaremos solo
los iones de O y Fe importantes en la muestra de NPs seledeioRa *, Fe™, O"

y O**; por las condiciones de excitacion de las NPs que vamosudiastlo que nos
interesa es el equilibrio entre Fey Fe™3, y entre O y O**, que son los iones mas
abundantes (en la secci@®? justificamos esta afirmacion a partir de los modelos de

fotoionizacion).

Necesitamos conocer con precision las fuerzas de coligitas probabilidades
de transicion de aquellos iones de los que vamos a calculabgndancia ionica.
En el capitulo anterior hemos explicado que calculamosasdancias totales de
hierro y oxigeno como: Fe/H = Fe/H" + Fe™3/H" y O/H = O/H" + O*F/H"
respectivamente. Las abundancias ionicasyQD** las calculamos coifRAF, sin
cambiar los datos atbmicos (probabilidades de transigifuerzas de colision) que
estan incluidos en el programa. En el caso del Fe, nos sa¢eaer valores precisos de
las fuerzas de colision y las probabilidades de transididFe *, que es la abundancia
ibnica que vamos a calcular, sin embargo, en la siguienta@ehacemos un repaso de
los datos atomicos disponibles (probabilidades de tcasy fuerzas de colision) para
Fe"* y Fe'3. Por otro lado, las secciones eficaces de fotoionizacios goeficientes
de recombinacion son cruciales en el uso de modelos defazaicion, que nosotros
utilizaremos en la seccién 2.2 para poner una cota al gradexditacion de las NPs
de la muestra. Como dijimos anteriormente, lo que nos iséees el equilibrio entre

la fotoionizacion y la recombinacion de los iones maswalamteshy + Fe Il < Fe

1Aunque lo que nos interesa es la abundancia de Fe, comoaralgsilel cociente de abundancias
Fe/H a partir de las abundancias ibnicag FeOt y O*+ y el cociente de abundancias O/H, también

estudiamos los datos atbmicos del O.
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IV+1le ,hw+OIll<= Olll +1e parael Fey O respectivamente.

2.1.1 RROBABILIDADES DE TRANSICION Y FUERZAS DE COLISDN

Debido a la dificultad de calcular las probabilidades desicdn para las
transiciones prohibidas de Fe, hasta hace unos afosaeximtly pocas referencias:
Garstang (1957) para las transiciones del [Fe Ill] y Gagps{@®58) para las del [Fe
IV]. Mientras que en el caso de las fuerzas de colisiong §rstang et al. (1978)
presentaban valores para el Fe lll. En la década de los 98d@aacido nuevos valores
tanto de las probabilidades de transicion como de las dsedle colision del Fe" y
Fe™, que mostramos en las tablas|2/1y 2.2.

TABLA 2.1: DATOS ATOMICOS DEL Fe+

PROBABILIDADES DE TRANSICION FUERZAS DE COLISON

Garstang (1957) Garstang et al. (1978)
Nahar (1996a) Berrington et al. (1991)
Quinet (1996) Zhang (1996)

Johansson et al. (2000)

Respecto al ion que nos interesa, ef Feexisten diferencias considerables entre
los resultados de distintos autores. Las probabilidadésadsicion de Nahar (1996a)
difieren hasta un factor 2 de las de Garstang (1957), y lagdaede colision de
Zhang (1996) son hasta un 40% mayores que las de Berringtdn(#091) para las
transiciones mas intensas, mientras que en el caso déciomes mas débiles las
diferencias son mayores. Rodriguez (2002) estudia enlalédadispersion en las

abundancias calculadas con los diferentes conjuntos de diimicos disponibles en
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TABLA 2.2: DATOS ATOMICOS DEL Fe®

PROBABILIDADES DE TRANSICION FUERZAS DE COLISON
Garstang (1958) Berrington & Pelan (1995, 1996)
Raassen & Uylings (1996) Zhang & Pradhan (1997)

Froese Fischer & Rubin (1998)
Fischer & Rubin (2004a,b)
Nahar (2006)

ese momento para el Fe y con lineas bien medidas de M 42 (Esteban et al. 1998)
y concluye que la mayor precision se obtiene utilizandofl@szas de colision de
Zhang (1996) y las probabilidades de transicion de Quit@9§), aunque los valores
de las probabilidades de transicibn no son criticos eraleuto de las abundancias
(Rodriguez 2002). Teniendo en cuenta esto, utilizamoduezas de colision de
Zhang (1996) y las probabilidades de transicion de Quit¢@6) para los calculos de

la abundancia ionica de FEe.

2.1.2 SCCION EFICAZ DE FOTOIONIZACION

Es importante conocer las secciones eficaces de fotoiabizaon gran precision,
ya que, cantidades basicas en nuestro analisis como taaicia de los elemen-
tos —cuando utilizamos un FCI derivado de los modelos deidoipacion para
calcularla— o las fracciones de ionizacion dependencaritente de ellos, aunque
también de los coeficientes de recombinacion. Existenenosos calculos de sec-
ciones eficaces, ver por ejemplo Reilman & Manson (1979)néfeset al. (1993),
Verner & Yakovlev (1995) y Verner et al. (1996a). En esténtudt trabajo, los autores

realizan un ajuste de las secciones eficaces obtenidas par Bld&radhan (1994) para
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el Fe Il, Sawey & Berrington (1992) para el Fe lll, Butler & Bpien (1994) para el O
[, y Burke et al. (1989) para el O Il. Verner et al. (1996a) ggasina funcion suave del
tipo:

o(E) = a0 F(y), (2.1)

(en unidad&sde Mb), E es la energia del fotorvy, F(y) son el parametro y la funcion
de ajuste respectivamente. Aungue la contribucion dedtiscturas de resonancia a
la seccion eficaz total puede ser importante, estos autoresderan que tanto por la
incertidumbre en la posicion de las resonancias como pefideencia en los calculos
computacionales esta justificado el uso de este ajustézadavsobre las resonancias.
Sin embargo, la seccion eficaz que se calcule depende derkseatacion que se
tenga de las resonancias, en ocasiones, una sola resopaad@&dominar la seccion
eficaz en una zona energética determinada (son muy protefeerca de la energia

umbral).

Los calculos mas recientes son los de Nahar & Pradhan {[1B@dhar (1996a) y
Nahar (1998) que llevan a cabo calculos de las seccionexe$iale fotoionizacion
de Fe Il, Fe lll, O I 'y O Il. Son calculos mas completos que dog ya existian y
obtienen una mayor cantidad de datos y de mayor precisigaldsén et al. (2002)
llevan a cabo por primera vez el calculo experimental deséaxiones eficaces de
fotoionizacion del Fe 1l, de manera que es posible compasaresultados teoéricos y
experimentales. El rango de energias en el que obtiensadasnes eficaces es 15.8 -
180 eV que cubre la region cercana al umbral, rica en restamrSegin estos autores
lo mas adecuado es utilizar los datos de Nahar & PradhaE90la region de bajas
energias (h < 25 eV) y los suyos en la de altas energias (25 — 180 eV). N@serti
calculos experimentales para el resto de los iones. Endeaffyl se puede observar
la seccion eficaz de fotoionizacion delFebtenida por Nahar & Pradhan (1994),

Verner et al. (1996a) y Kjeldsen et al. (2002). La figura 2.2stra los resultados de

°Las secciones eficaces se suelen expreshaers(b) o megabarns (Mb), 1 Mb = 108 cm?.
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Nahar (1996a) y Verner et al. (1996a) para et Fg en las figura®.3 y 2.4 se pueden
comparar los resultados de Nahar (1998) con los de Vernér(@086a) para los iones

O* y O™ respectivamente.

Posteriormente, Bautista et al. (1998) proponen el usosisdeciones eficaces de
fotoionizacion promediadas en las resonancias empleanaddécnica numeérica para
representar la seccion eficaz de fotoionizacion mediamtgimero pequefio de puntos
desde la energia umbral hasta energias muy altas. Semitista et al. (1998) estas
secciones eficaces promediadas estan de acuerdo condbaddet (Nahar & Pradhan
1994; Nahar 1996a, 1998) dentro de &ffi, mientras que, al compararlas con los
resultados de los ajustes de Verner etal. (1996a), se emanediferencias muy
importantes 10%) para el Fe Il y Fe Il y diferencias menores){t) parael O ly O
I, ver Bautista et al. (1998).

Hemos promediado los datos de las secciones eficaces denfatmion del Fét
de Nahar & Pradhan (1994) con un procedimiento similar al aetiBta et al. (1998),
y hemos ajustado estos datos a una funcion del tipo de laausadVerner et al.
(1996a) (ecuacion 2.1), ya que los datos de Verner et aR6@)9son los que
estan implementados efloudy; el codigo de fotoionizacion que usamos (ver figura

2.5). El resto de valores de las secciones eficaces no logicamdos (O |, O Il y Fe II).

2.1.3 OOEFICIENTE DE RECOMBINACDN

A bajas densidades la recombinacion procede de los peckstransferencia de

carga, recombinacion radiativa y recombinacion diefetdta.

2.1.3.1 RECOMBINACION RADIATIVA Y DIELECTR ONICA.

Woods et al. (1981) calculan el coeficiente de recombimaidiativo para los iones

de Fe basandose en las secciones eficaces de fotoionizbeiReilman & Manson
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80

60— —

80 100

FIGURA 2.1:Seccibn eficaz de fotoionizacion delfFebtenida por Nahar & Pradhan (1994) (linea
continua negra), Verner et al. (1996a) (linea discontimegra) y Kjeldsen et al. (2002) (linea punteada

verde).
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FIGURA 2.2:Seccion eficaz de fotoionizacion detFeobtenida por Nahar (1996a) (linea continua)

y por Verner et al. (1996a) (linea discontinua).

25



CAPITULO 2. DATOS ATOMICOS Y MODELOS DE FOTOIONIZACON

40[ .
30 H =
~ L ]
§ L 4
~ 204 -
o L i
10 =
31 ]
’ ]
ot! R L L ——

20 40 60 80 100

E (eV)

FIGURA 2.3: Seccibn eficaz de fotoionizacion dé€ Obtenida por Nahar (1998) (linea continua) y

Verner et al. (1996a) (linea discontinua).
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FIGURA 2.4:Seccion eficaz de fotoionizacion def@btenida por Nahar (1998) (linea continua) y

Verner et al. (1996a) (linea discontinua).
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FIGURA 2.5: Seccion eficaz de fotoionizacion del Fe 11l obtenida pomée et al. (1996a) (linea
discontinua), las secciones eficaces promediadas (ltngagqda) y ajuste realizado (linea continua). Ver

texto para mas detalles.

(1978) y utilizan la formula general de Burgess para deteanel coeficiente de recom-
binacion dielectronico para los iones del Fe | al Fe Vlic&ficiente de recombinacion
total lo expresan como la suma de ambas contribucionesa{raay dielectronica).
Posteriormente, otros autores llevan a cabo estos célcatoo Shull & van Steenberg
(1982) que partiendo de los mismos datos de Woods et al. YIr@@lizan ajustes
diferentes, Hahn (1989) que obtiene los coeficientes demieicacion dielectronica
s6lo para dos temperaturas o Arnaud & Raymond (1992) quadeekxs resultados de
Shull & van Steenberg (1982) a los de Hahn (1989). La precisié los resultados
gue se obtienen para los coeficientes de recombinaciomdepelrasticamente de los
datos que se utilicen de las secciones eficaces de fotowdnzaVerner & Ferland
(1996) hacen un nuevo ajuste de los datos teniendo en c@nsedciones eficaces
obtenidas en Verner et al. (1996a) y tratando por separadmdanbinacion radiativa

y dielectronica. La ecuacion que utilizan para ajustaroeificiente de recombinacion

27



CAPITULO 2. DATOS ATOMICOS Y MODELOS DE FOTOIONIZACON

radiativo es:

o, (T) = al\/TTTo(1 + V/TTo) (1 + T/, (2.2)

donde a, b, Ty T; son los parametros del ajuste.

Nahar (1996b) utiliza un tratamiento unificado para elwdalde los coeficientes de
recombinacion del Fe al Fe" que incorpora tanto la recombinacion radiativa como
la dielectrbnica de manera consistente. Segun Naha6f)98 precision de estos
resultados esta dentro de udl% en casi todo el rango de temperaturas. Estos valores
los compara con los anteriores de Woods et al. (1981) qualaedn por separado los
de recombinacion radiativa y dielectrbnica y encuenifiereincias considerables entre
ambos resultados, los coeficientes de recombinaciontradabajas temperaturas de
Woods et al. (1981) subestiman el coeficiente de recoml@inaniientras que a altas
temperaturas los coeficientes de recombinacion dieleictt son por encima de un
orden de magnitud superiores a los que obtiene Nahar (19%8b)a figura2.6 se
muestran los diferentes resultados del coeficiente de f@oacion mencionados an-
teriormente, tanto la componente radiativa y dielectr@mior separado (Woods et al.
1981; Hahn 1989; Verner & Ferland 1996) como el tratamiemdiaado (Nahar
1996b). Se puede observar a partir de los valores del codBcte recombinacion
dielectronica de Hahn (1989) y Woods et al. (1981), y deficeate de recombinacion
radiativa de Verner & Ferland (1996), que el primer procesmida sobre el segundo
a temperaturas electronicas altas, aproximadamentdiag@aB1 000 K. En la figura
aparecen los coeficientes de recombinacion dé&€&e™3, de O a O" y de O™
a Ot obtenidos por Nahar (1997, 1999) y Verner et al. (1996a).difesencias en el
caso de estos iones son mucho menores que para el coefickergeodnbinacion de
Fe™ aFe ™.

El tratamiento de la recombinacion detfe Fe" enCloudy(Ferland et al. 1998)

se hace de cada proceso —recombinacion radiativa y diateca— por separado,
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FIGURA 2.6: Coeficiente de recombinacion de'fPea Fe'+. La linea continua negra representa los
valores obtenidos por Nahar (1996b) que tiene en cuentatantginacion radiativa y dielectronica.
La linea punteada representa el coeficiente de recombmaadiativa de Verner & Ferland (1996).
Ademas, se representa el coeficiente de recombinacitattiEnico obtenido por Hahn (1989) para dos
temperaturas determinadas (circulos) y por Woods et@81(1(linea discontinua). La linea de puntos y
rayas es la suma de las contribuciones radiativa de Vernerl&aiid (1996) y dielectronica Woods et al.
(1981) —que es lo que utiliz@loudy. Se observa que para temperaturas electronicas por cixblaje

T, 4.1 (~ 14000 K) domina la recombinacion radiativa.
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FIGURA 2.7: Coeficientes de recombinacion deffe Fe (amarillo), de O+ a O' (negro) y de
O*3 a Ot (azul) obtenidos por Nahar (1997, 1999) (lineas continyqor Verner & Ferland (1996)

(lineas punteadas).

siguiendo el procedimiento de Verner & Ferland (1996). Cdmaecombinacion
dielectronica no es relevante para las temperaturag@hécas por debajo de 31 000
K, hemos tomado la contribucion de este efecto como nulalzenos un ajuste a
los datos de Nahar (1996b) con funciones del tipo de las gare srner & Ferland
(1996) (ver figura 2.8). En la figura 2.8 comprobamos que nuegiste es muy bueno
en el intervaldog 7, 3.6 —4.6, que cubre ampliamente el intervalo encontradoR=sn N

Hemos introducido los parametros del ajuste en el codigimtbionizacion.

2.1.4 (ODEFICIENTE DE TRANSFERENCIA DE CARGA

La transferencia de carga ocurre en ambientes muy diferelgda astrofisica y
es decisiva en la estructura de ionizacion de las nebufdaastarias.Cloudytiene
en cuenta todas las reacciones de neutralizacion e iobiza@ntre el hidrébgeno y

los primeros cuatro iones de cada especie (obtenidos erd&mg Ferland (1996) y
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FIGURA 2.8: Coeficiente de recombinacion de'Pea Fe™* obtenido por Nahar (1996b) (linea
continua negra), Verner & Ferland (1996) (linea puntegdgliste de los datos de Nahar a una funcion

del tipo que proponen Verner & Ferland (1996) (linea discom).

Ferland et al. (1998)), estos valores no los modificamos.

Uno de nuestros objetivos es utilizar el codigo de fot@anion Cloudy para
acotar el grado de excitacibn de la muestra de NPs y parahetiwos introducido
los datos atomicos necesarios en el mismo —secciones eficcfotoionizacion y
coeficientes de recombinacion detfFe Este codigo utiliza los valores de Verner et al.
(1996a) y Verner & Ferland (1996) y nosotros hemos ajustagaatos atbmicos del
Fet* obtenidos por Nahar (1996b) y Nahar (1996a) a funcionesptetie las usadas
por Verner et al. (1996a) y Verner & Ferland (1996), mostsadas arriba (ecuaciones
y[2.2). Las discrepancias encontradas al utilizar efifixs datos atomicos erf @
O** no son tan importantes como para los iones de Fe. Las fraaciaionizacion

del Fe con los nuevos datos atbmicos son aproximadament@%mmenores a las
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que se tenian para los datos anteriores fiara6300 K y las diferencias aumentan
significativamente para modelos con temperaturas eleca® mayores (la diferencia
llega a un 46/ a T,~ 39800 K), todo esto afectara a las abundancias de Fe que

calculemos.

2.2 MODELOS DE FOTOIONIZACDN

Hacemos uso de un codigo de fotoionizacion para deternasacondiciones de
excitacion que deben tener las NPs de la muestra de maneseguwalido el proced-
imiento utilizado en Rodriguez & Rubin (2005). En el c3dcde la abundancia de Fe
tendremos en cuenta solo las abundancias ionicas deyEe"* —la abundancia de
Fe' es practicamente despreciable por su bajo potencial d@eaman—, por lo tanto
hemos buscado un indicador del grado de excitacion y lo kewlacionado con la
importancia de los iones de mayor grado de ionizacion que eFe™. Antes de
discutir los modelos que hemos utilizado, asi como losupatios de entrada y los
resultados, comentamos brevemente qué son los codigfigalenizacion y cuales

son los mas utilizados.

Los plasmas estan gobernados por procesos microscapieoson los que dan
lugar a la distribucion de ionizacion, la poblacion de lnveles y la temperatura
electrbnica. El espectro que se observa es el resultadoatsporte de la radiacion
a través de un medio que esta caracterizado por unas dedelas condiciones
fisicas que van variando con la profundidad. En generalesi@osible obtener
la solucion analitica de las ecuaciones de balance isstad” de fotoionizacion y
térmico debido a las complicaciones que conlleva y por sflccrean simulaciones
numericas a gran escala. Existen varios codigos de faizsoion, algunos de ellos
son: Cloudy (Ferland et al. 1998)Harrington (Harrington et al. 1988)lon (Netzer
1996; Kaspi et al. 2001)Mappings (Dopita 1976; Kewley et al. 2001)Mocassin
(Ercolano et al. 2003, 2009\ebu(Péquignot et al. 2001Nebula(Rubin et al. 1991)
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y XStar (Kallman & Bautista 2001). La mayoria de estos codigodizaa un acer-
camiento similar al problema: se divide el gas en un granem@rde capas de manera
que en ellas las propiedades fisicas sean practicamengtantes, en estas capas se
utiliza el balance entre los procesos de ionizacion y rdgoation que dan lugar al
grado de ionizacion. El resultado de los codigos de foii@excion es la obtencion
de la estructura de la temperatura electronica del gastiactura de ionizacion y el

espectro.

En este trabajo hemos optado por el uso del codipudy (versiones 05.07.06,
c06.02b y 07.02.00) que tuvo su origen en 1978 en el InstiletdAstronomia de
Cambridge y esta totalmente disponible en Ig,red puede encontrar una descripcion
mas detallada en Ferland et al. (1998) y Ferland (2006) feéketicia de la mayoria de
codigos,Cloudyincluye el tratamiento del polvo (junto céfarringtony Mocassin lo

gue es de vital importancia en el balance térmico.

2.2.1 SLECCION DE LOS PARAMETROS DE ENTRADA

Se deben tener en cuenta muchos aspectos al modelar unarN&empplo, la
combinacion de los diversos parametros de entrada pueds la un modelo no
consistente. Ademas, como la emision de una NP es la caeibimnde numerosos
procesos fisicos, varias combinaciones diferentes dgdi@netros de entrada pueden
llevar a un mismo espectro resultante. En ocasiones, seedesp efectos como el
del polvo, que es especialmente importante en nebulogargsé y compactas. Todo
esto pone de manifiesto la importancia de estudiar en deadlgoarametros son los
adecuados para introducirlos en el codigo como entradajaemveniente afadido es
que, con frecuencia, no se conoce alguno de los parametiquseyno es facil medirlos

directamente.

Shttp://www.nublado.org/
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Existen varios parametros de entrada en el codigo deofaizacion pero con el fin
de simplificar los modelos nosotros s6lo hemos variadoitpgentes: la luminosidad
(L,) y temperatura efectivdl|;) de la estrella central de la NP, la densidad de atomos
de hidrégeno del medio nebulaty) y los radios interior y exterior de la NFR(,;
y Re). Se utiliza geometria esféerica y se toman las abundartgécas de NP
definidas erCloudyque incluyen granos de polvo en base a un trabajo no publicado
de Kevin Volk sobre estrellas post-AGB. En la tal@ aparecen las abundancias
utilizadas enCloudypara un modelo de NP y de region H 1l, y las abundancias que
han utilizado Rodriguez & Rubin (2005) con el codigebulapara llevar a cabo sus
calculos. Por defectdCloudytoma el factor de llenado igual a la unidad, los granos
de polvo mezclados con el gas con un cociente de polvo a gasacd@ (/;,1vo/ Mas
= 6.288x10 %) y la densidad de hidrogeno constante dentro del radio dengten;
nosotros no modificamos nada de ésto en nuestros modelagalded las NPs son
mas complicadas que los modelos que nosotros vamos aytsin embargo como
nuestro Unico objetivo es el de estudiar como variandasentraciones de unos iones

respecto a otros, estos modelos sencillos son suficierdespar

Teniendo en cuenta los valores tipicosdey 1.4 de las estrellas centrales de neb-
ulosas planetarias (ver figura 2.9) elegimos valores adesugue comprendan tanto
las NPs jovenes como las viejas. A continuacion mostraghimgervalo de parametros

gue hemos utilizado en los modelos:

* La luminosidad de la estrella central toma los valotes:L, = 35.6, 36.6 y 37.6

[erg s !]; aproximadamente entre 100 y 10 000.L

* Latemperatura de la estrella central (que se consideraermnpo negro) toma los
valores:log T.4= 4.5, 4.7, 4.9, 5.1 y 5.3 [K]; aproximadamente entre 30000 y
casi 200 000 K.

* La densidad de atomos de hidrogeno toma los valores 1000 ¥ 10 000 cm?.
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* E| radio interior lo variamos dentro del intervalo'f@m — 13° cm.

* Elradio exterior lo utilizamos para generar modelos ladibs por radiacion y por
materia. Se dice que una nebulosa esta limitada en matenalo se termina el
gas pero aun sobran fotones, y esta limitada en radiaci@ndo se terminan los
fotones ionizantes antes de que se termine el gas (Ostki&Berland 2006).
Para obtener modelos limitados en radiacion no fijamostmnglor del radio
exterior, mientras que para obtener modelos limitados drrmaa/ariamos este
radio entre 16 cm — 10° cm, también hemos fijado algunos radios externos
mediante la relacion (R — Ri.:)/Re: = 0.3 propuesta por Stasihska & Szczerba
(1999). El radio nebular de la muestra de NPs se encuentr-erg@x10'° y
6x10'%, que esta de acuerdo con los valores que hemos elegido pestas

modelos.

TABLA 2.3: ABUNDANCIAS DE REGIONES H Il Y NEBULOSAS PLANE-

TARIAS.
ELEMENTO RODRIGUEZ Y RUBIN REGIONESHII NPs
(2005) (CLOUDY) (CLOUDY)
He/H 0.1 0.1 0.095
C/H 3.3 x107* 7.8 x 107* 3.0 x 1074
N/H 4.5 %1075 1.8 x107* 7.0 x 107°
O/H 4.0 x 1074 4.4 x107* 4.0 x 1074
Ne/H 8.1x107° 1.1x107* 6.0 x 107°
S/H 2.2x107° 1.0 x 107° 1.0 x 107°
Ar/H 4.5 % 1076 2.7 x 1076 3.0 x 1076
Si/H 3.0x 1076 1.0 x 1077 4.0 x 1076
Fe/H 3.0 x 1076 5.0 x 1077 3.0 x 1076

35



CAPITULO 2. DATOS ATOMICOS Y MODELOS DE FOTOIONIZACON

Periodo de
10E+6 = MNebulosa Planetaria transicion
" Estrellas
AGH
10E+4 =
Rama horizontal ',
10+E2 — "-_M Rama de
- My Gigantes
e H'H Rojas
| N,
é. 1.0 = N\,
= v Secuencha
10E-2 — ' g Principal
Enamna
blanca 0
10E-43 —
¥ | I I 1
3.3 2.0 4.5 4.0 3.5

log T (K)

FIGURA 2.9: Diagrama de Hertzsprung-Russell adaptado de la tesis rdbcte D. A. Garcia-
Hernandez que muestra la evolucion de una estrella tilao desde la secuencia principal hasta la fase

final de enana blanca.

2.2.2 RESULTADOS Y CONCLUSIONES

Como hemos mencionado anteriormente, el objetivo de ediajtr es calcular la

abundancia de Fe de una muestra de NPs de baja excitaaiierslg el procedimiento

de Rodriguez & Rubin (2005), y para seleccionar las NPssitareos un indicador

del grado de excitacion. Se puede clasificar a las NPs erediés clases de excitacion

a partir de cocientes de lineas —ver por ejeanIo Cannon EeAieg (1916) Pai;e

1942); Aller (1956) y Gurzadian & Egikian (1991)—, nosatnatilizamos el cociente
E = I(He 1l \4686)/I(H3). En las figuras 2.10 y 2.11 se puede observar la relacion

que existe entre el parametro E y la fraccion de ionizaclé iones de alto grado

de excitacion de O y Fe (por encima de Oy Fe"® respectivamente) que hemos

obtenido con los modelos generados. Las NPs de baja ewtitienen E< 0.40 y
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en ellas la contribucion de los iones de mayor grado deawioi es inferior aR0%.

Si 0.40SE< 1.0, las NPs seran de excitacion intermedia, con cortiomes de los
iones de alto grado de excitacion de hasta el 60%, poralasNPs de alta excitacion
son aquellas en las que>EL.0 y pueden llegar a tener hasta&i¥ del O y Fe en
forma de iones por encima de"©y Fe'? respectivamente (para~B). Los modelos
limitados en radiacion tienen grados de excitacion algaanes, I(He 1N4686)/I1(H3)

< 0.8, mientras que los modelos limitados en materia cubrentarvalo mas amplio.
Algunos modelos obtenidos conE1.0, tienen una proporcion de iones de alto grado
de ionizacion (por encima de'0 y Fet?) demasiado alta, que no se ha observado en
NPs; sin embargo esta region no la hemos estudiado enedetaé puede observar

gue esta menos muestreada—, debido a que no es la regidoog|udgeresa.
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FIGURA 2.10: Importancia de los iones de alto grado de ionizacion del<paeto al parametro
E=1(A\4686 He 1)/ I(H5) para diferentes modelos obtenidos &loudy Las estrellas representan los

modelos limitados en radiacion y los puntos representamindelos limitados en materia.

En la figura 2.12 aparece el FCllsg (x(O")/x(Fe" "), definido en el capitulo 1,

frente al grado de ionizacion, en la figura aparecen parantodelos obtenidos con
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FIGURA 2.11: Importancia de los iones de alto grado de excitacion dekBpecto al parametro
E=1(\4686 He Il)/ I(H3) para diferentes modelos obtenidos €ioudy. Los asteriscos representan los

modelos limitados en radiacion y los puntos represenamiadelos limitados en materia.

Cloudy con E=1\4686 He II)/I(H5) < 0.4, (circulos llenos), que son los modelos
representativos de los objetos que vamos a estudiar posternte, y también para
los modelos con 4686 He 11)/I(H3) = 0.4 (circulos vacios). Ademas aparecen los
dos FCI obtenidos por Rodriguez & Rubin (2005) que mostsaerola introduccion
anterior, pagina 16. Nuestros modelos estan de acuemdgereeral, con los modelos
calculados por Rodriguez & Rubin (2005), que solo cublentervalo de grado de
ionizacion: —1.4 < log (O*/0O™ ") < 1.4. Aunque existe cierta dispersion en nuestros
modelos 0.4 dex en la regioibg (OT/O**) > — 2.0), la incertidumbre provocada
por la discrepancia entre el FCI derivado de los modelos yesVaido de los datos
observacionales —con medidas de las lineas de [Fe IlI] yWfe- es mucho mayor,
sobre todo en los objetos de mayor grado de ionizacion. @amamos que para un
grado de ionizaciorog (Ot/O*") < —2 aproximadamente, la dispersiobn aumenta
considerablemente y ya no es adecuado utilizar los FCI deigRer & Rubin (2005)

para derivar la abundancia de Fe. Esto restringe el gradecita@obn de la muestra de

38



2.2. MODELOS DE FOTOIONIZACDN

NPs que podemos utilizar en este trabajo. El FClds0, que es lo esperado teniendo
en cuenta la similitud entre los potenciales de ionizadénos iones involucrados
(30.6/54.8 eV para Fe'/Fe™ y 35.3/54.9 eV para ©and O ) y la dependencia del

FCI con el grado de ionizacion es pequefia.
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FIGURA 2.12:FCl (log (O*/Fet ™)) frente al grado de ionizacibhog (OT/O* 1)) para diferentes
modelos obtenidos co@loudy. Los circulos llenos representan los modelos cad686 He 11)/I(H5)
< 0.4 y los circulos vacios aquellos cond86 He II)/I(H3) > 0.4. Las lineas representan el FCI
de Rodriguez & Rubin (2005) derivado a partir de modelosoti@dnizacion —que cubren el intervalo
—1.4<1og (O*/O*™T) < 1.4— (linea discontinua) y derivado a partir de los dataeolacionales (linea

continua).
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3

MUESTRA DE NEBULOSAS
PLANETARIAS

EN ESTE CARTULO MOSTRAMOS EL GRUPO DE NPS DE BAJA
EXCITACION, SELECCIONADAS DE ACUERDO A LOS RESULTADOS
OBTENIDOS A PARTIR DE LOS MODELOS DE FOTOIONIZAGN. LA
MUESTRA TOTAL CONTIENE 18 OBJETOS 13 NPS DE LA LITERATURA
Y 5 NPs OBSERVADAS EN EL TELESCOPIOSPM (OAN) EN 2006 Y
2007, DE ESTAS ULTIMAS EXPLICAMOS LA REDUCCION DE DATOS Y

LOS ANALISIS PRELIMINARES.

3.1 SELECCION DE LA MUESTRA

EN LA SELECCION DE LAS NPS DE LA MUESTRA, hemos tenido en cuenta al-
gunos criterios que hacen que las NPs tengan unas castickesideterminadas,

que habra que valorar posteriormente en relacion a logae®s obtenidos.

* Grado de excita@n. Las NPs de la muestra tienen E = I(He\H686)/1(H?3)
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< 0.40. Este parametro —E— es un indicador de la temperateciiva de

la estrella central1(.¢), pero también depende de otros parametros como la
luminosidad de la estrella central,(, la densidad de la NP o la geometria
(Cannon & Pickering 1916; Page 1942; Aller 1956; Gurzadidagikian 1991),

y en NPs puede tener valores entre 0 y aproximadamente 1k&r(Atal. 1992).

Los valores que encontramos dg; en la literatura para las NPs de la muestra
se encuentran dentro del intervalo 30 000 K — 130000 K, y.suse encuentran
entre~ 700 y 8<10* L,. Observando el diagrama de Hertzsprung-Russell
de la pagina86 podemos comprobar como variallg en las NPs a lo largo
de su evolucion. En las NPs mas joveriégs es aproximadamente 30000
KylaL, 10 L,. A medida que evolucionan los objetos, su temperatura
aumenta mientras que la. permanece constante —la; puede llegar a los
200000 K aproximadamente— y en las fases mas avanzadas d& NPy

la T.¢ empiezan a disminuir. Esta evolucion es algo diferent@rséas trazas
evolutivas teodricas que se tengan en cuenta —ver por epefghonberner
(1993) y Vassiliadis & Woaod (1994)— y ademas, tant@la como laL, tienen
incertidumbres asociadas al método en que se calcularej@&plo, el método

de Zanst@ supone la NP limitada en radiacion, lo que no tiene por aqré s
cierto; y para obtener el valor de Ia. es necesario conocer la distancia, que
es un parametro con grandes incertidumbres. Por lo tamtpodicion de una

NP en el diagrama Hertzsprung-Russell, hay que tomarla marapcion, pero

'EI método de Zanstra supone que el espectro estelar se dampmo un cuerpo negro y considera

que la nebulosa alrededor de la estrella es dpticamengsgen el continuo de Lyman, de modo que

todos los fotones emitidos por la estrella seran absoshiao la nebulosa. Es decir, se relaciona el

flujo de fotones ionizantes de la estrella central pararaég@mento como el hidrogeno o el helio con el

flujo de emision de la NP en una linea de recombinacion giares elementos (Pottasch et al. 1984).

Estableciendo esta relacion entre el nUmero de fotomézaintes y el flujo nebular observado podemos

calcular la temperatura efectiva de la estrella central.
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podemos concluir que los valores que hemos obtenido deetatlira pard .
y L, son consistentes con objetos relativamente jovenes y jgegbado de
excitacion debido a que, en ellos, I(He\H686)/I1(H5) < 0.40.

* Densidad electinica También este parametro es un indicador de la edad
de las NPs, ya que los objetos mas jovenes tienen un vatdal, —por
ejemplo,n. ~ 20000 cn® en IC 418, NGC 5135 y NGC 6302 (Sharpee et al.
2003; Tsamis et al. 2003) 4 30000 en NGC 6790 y SwSt 1 (Liu et al. 2004b;
Sterling et al. 2005)— y éste va disminuyendo a medida qué¢Pavoluciona
y se expande. El criterio que hemos tenido en cuenta, en aste ha sido
la seleccion de NPs con. < 20000 cni?, para evitar los problemas en la
determinacion de las condiciones fisicas que tal veanestociados a gradientes
de densidad y que llevan a incertidumbes en las abundargiagadas. En
nuestra muestra de NPs, tiene valores entre 100 crh (en JnEr 1 o NGC
3587) y 10000 — 15000 cm (IC 4191, IC 4846 y NGC 6884), como se vera en
el capitulo siguiente, en el que mostramos el calculo sedmdiciones fisicas

de la muestra de NPs.

* Brillo superficial Aunque este parametro no lo hemos tenido en cuenta a priori
en la seleccion de NPs, en el analisis posterior comprobaime la muestra
de NPs es relativamente joven, ya que casi todos los objetwsnt un brillo
superficial alto, caracteristico de las NPs menos evabacias (ver pagina 166
en la seccion BJ2).

Podemos concluir que los criterios de seleccion que hemgsido —un grado
de excitacion bajo y una. < 20000 cnt®*— nos han llevado a una muestra de NPs

relativamente joven.
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3.2 MUESTRA DE NEBULOSAS PLANETARIAS OBSER

VADAS

Observamos las NPs: IC 4593, Jn Er 1, NGC 2392, NGC 3587 y NGAD,62
que son objetos brillantes y de baja excitacion. Seleecmms a JnEr 1 porque los
espectros publicados no son lo suficientemente profundo® quara medir lineas
débiles —por ejemplo, las lineas prohibidas de Fe Ill. Eoaso de NGC 3587, la
resolucion de las observaciones anteriores (aproximedsn® y 108 en el intervalo
azul y en el rojo respectivamente) no permite observaritesag de [Felll]. Los
articulos publicados de NGC 2392 o bien no son muy profu@ E&) o]

bien no tienen una resolucion adecuada (Barker 1991; Huraly 2000). IC 4593 si

tiene medidas de [Feli] (Robertson-Tessi & Garnett 2005) pero el rango espectral

observado es demasiado pequefio y no incluye las lineastamnpes para calcular las
condiciones fisicas de la NP y la abundancia ibnica teMediante las observaciones
gueremos obtener las lineas necesarias para calculaoidiciones fisicas de cada
objeto y la abundancia de O y Fe, para ello, se requiere tepectos en la region

optica con una resolucion de al menok 4 cubrir como minimo el intervalo espectral
3700-6800A. La tabla 3.1 presenta el flujo integrado efi para cada una de las NPs

observadas y sus coordenadas ecuatoriales.

3.2.1 (BSERVACIONES Y REDUCCON DE LOS DATOS

Las observaciones se llevaron a cabo en dos diferentes fasjda primera de
ellas durante las noches del 25 al 29 de enero de 2006, y ladzgn el periodo del
20 al 24 de enero de 2007 en el telescopio de 2.1 m del Obsegovdt® San Pedro
Martir (Ensenada, Baja California, México). En ambososassamos el espectrografo
Bollers & Chivens y el detector CCD SITe3 de 16224 pixeles con un tamaio de
pixel de 24um. Se coloco la rejilla de 600 lineas micon angulo de blaze’88 en

dos angulos distintos —9ara el intervalo azul del espectro y°20 para el rojo—y
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TABLA 3.1: CARACTERISTICAS GENERALES DE LOS OBJETOS OBSER-
VADQOS

OBJETO COORDENADAS ECUATORIALES2000) —log(HpB)*
(hhmmssF'") (ergcm?s)
IC 4593 16 11 44.54-12 04 17.06 10.59
JnErl 07 57 51.63-53 25 17.00 11.27
NGC 2392 07 29 10.7420 54 42.49 1041
NGC 3587 1114 47.7355 01 08.50 10.42
NGC 6210 16 44 29.49-23 47 59.68 10.09

NOTAS.— * Flujo integrado en A de las NPs (Cahn et al. 1992)

la anchura de la rendija se fijo 4,Zonsiguiendo una resolucion de4 A en todo el
intervalo observado. El rango espectral que se cubre egiaadamente 3600-5700

A en la region azul y 5350—7500 en la region roja.

En la tabla 3.2 enumeramos las NPs observadas junto cog@bate posicion de
la rendija (AP) utilizado en cada caso y los tiempos de exjpasi En la eleccion del
angulo de posicion de la rendija para cada NP se tuvo erta&etangulo paralactico
de cada objeto a lo largo de la noche de observacion con et fmigimizar el efecto
de la refraccion atmosférica diferencial (Filippenk@2® que aumenta con la masa de
aire y para longitudes de onda mas azules. Este efectoseersiluando la dimension
mas larga de la rendija a lo largo de la direccion de la ceféan atmosférica, que es
perpendicular al horizonte. Las NPs que no han sido obsaswaudangulo paralactico,
IC 4593 y NGC 3587, se han observado con masas de aire magdenh84 y 1.19
respectivamente, las otras tres NPs, JnEr 1, NGC 2392 y NGQ $2 observan con
masas de aire maximas de 1.43, 1.28 y 1.54 respectivamdateos comprobado en
todas las NPs que las variaciones en la intensidad que mgdinaliferentes masas de

aire en varias lineas intensas de ambos intervalos ([Na3B68, H3, [O Il]] \4959,
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[N 1] A6583y [S ll]A6717) son menores a un 10%.

TABLA 3.2: CARACTERISTICAS DE LAS OBSERVACIONES

OBJETO FECHA DE OBSERVACDN AP TIEMPOS DE EXPOSICON
) (s)
Enero de 2006
IC 4593 27(R) 0 k30, 4x40, 2<100, 5<300(R)
28,29(A) 0 1x10, 1x60,3< 30, 29<120(A)
JnEr 1 27(R)/28,29(A) 90 41200(R), 12 1200(A)
NGC 35871 25(R)/26(A) 55 5¢<1200(R), 5<1200(A)
NGC 35872 25(R)/26,29(A) 125 51200(R), 8<1200(A)
NGC 6210 27(R) 90 %3, 18x15(R)
28,29(A) 90 210, 1x300, 28<60 (A)
Enero de 2007
NGC 2392 23(R) 65 £60,12<120(R)
22,24(A) 65 6<60,17x120(A)

NOTAS.— (A) Intervalo azul del espectro observado. (R)rvd® rojo del espectro obser-

vado.

NGC 35871 y NGC 35872 correponden a las dos posiciones de rendija diferentesason |

gue se observa esta NP.

Junto con las exposiciones de los objetos, se tomaron ¢éandiras de bias,

campos planos de cielo y de lampara, arcos para la caliorasi longitud de onda

y estrellas estandares para la calibracion en flujo (F8#ye-eige 56 y G191B2B).

En el caso de las NPs extensas NGC 3587 y Jn Er 1 se disponasdigrespectros
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del cielo tomados en zonas cercanas a las NPs. La reducziltevs a cabo con el
paquete IRAF de manera estandar. En primer lugar, se resta a cada colilgnliaa
imagen un ajuste de primer orden realizado sobre una colprongedio de la zona de
overscan. Para eliminar cualquier estructura residuadsdiman las imagenes de bias
obtenidas cada noche y se restan a los datos. Posteriorregmiecesario eliminar las
variaciones pixel a pixel en la sensibilidad del CCD y lesdgentes de iluminacion a
gran escala. Para ello, disponemos de dos tipos de expussaile campos planos: las
exposiciones de la lampara, que permiten eliminar lasg@mes pixel a pixel y las

exposiciones de cielo, que permiten corregir por la fumd@iluminacion de la rendija.

Los “flats’ de lampara presentan estructuras muy diferentes a lo trda di-
reccion espacial y de la espectral, por lo que se realizgusteaen ambas direcciones
sobre la imagen combinada para eliminar estas estruct@rdssdespectros de los
objetos. Tanto en las observaciones de 2006 como en las de BO€ncion de
ajuste es la misma en el intervalo rojo —orden 26 en el ejecéshey orden 9 en
el eje espacial. Sin embargo, en el intervalo azul se obtienajuste diferente en
cada campafa: los 6rdenes del ajuste para las obsergaaer2006 son 26/11 para
el eje espectral y espacial respectivamente, mientras guelas observaciones de
2007 los ordenes son 16/15. En todos los casos los ordenealtss debido a la
presencia de mucha estructura en los campos planos, pemmgegobd que no se
estaba introduciendo ninguna estructura en el espectrosdeljetos estudiando el
efecto en la intensidad de algunas lineas importantesgdet&o. La funcion obtenida
se utiliza para normalizar el flat de lampara combinadoa Biminar los gradientes
de iluminacion se utiliza una imagen combinada y normdhzde los campos planos
de cielo, se divide en cinco secciones en la direccion éspese colapsa en cada

una de ellas y finalmente se realiza un ajuste a lo largo delsgacial (se ajusta una

2|RAF (Image Reduction andAnalysis Facility) es distribuido porNOAO (National Optical
AstronomyObservatories) operados phldRA(Association ofJniversities forResearch ilAstronomy),

Inc., bajo un acuerdo cooperativo con la Fundacion Natjoara la Ciencia.
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funcion de tipo legendre de orden 3 0 4 segln el caso). Atiphighr la funcion de
iluminacion por el flat de lampara combinado y normalizad@btiene el flat final por

el que se dividen los espectros de los objetos y de los arcosndearacion.

Los arcos de comparacion de CuHeNeAr se utilizan parailraalon en longitud
de onda de los objetos. En primer lugar se identifican lasainen un espectro
unidimensional mediante la taréaeENTIFY, deSPUEREIDENTIFY permite la iden-
tificacion a lo largo de la direccion espacialTCOORDS ajusta una superficie que
define la longitud de onda como funcion de la posicibn enrlagen y finalmente
TRANSFORM realiza la calibracion de los objetos. Para la calibracn flujo se
extrajeron los espectros de las estrellas estandarege(b6i Feige 34 y G191B2B).
La tareaAPALL de IRAF permite realizar la sustraccion de cielo, deteamiibn de
la traza y la extraccion del espectro. Con los espectrabradbs de las estrellas
estandar, se determin6 una funcion de sensibilidadqzata noche (se observa que por
debajo de 4008\ debido a la dptica del instrumento, la sensibilidad castamente
y ésto introduce ruido en el espectro en esa region dectspe Mediante la tarea
CALIBRATE se lleva a cabo, al mismo tiempo, la calibracion en flujo yolaexcion de

extincion atmosférica.

El siguiente paso fue sustraer el cielo de las imagenes. ield tiene varias
componentes como la luz zodiacal —luz solar dispersadalpowieo interplanetario
concentrado en el plano de la ecliptica—, la luz solar dggma por la luna, la luz emi-
tida por los atomos y moléculas de la atmosfera al chamaetviento solar (conocido
comoairglow) y la radiacion estelar y artificial dispersada por la atfata. Como el
comportamiento del cielo no es uniforme, se ajusta y seaaistra funcion chebyshev
de orden 2 a lo largo del eje espacial. Los objetos menos sodezontienen en sus
imagenes regiones donde so6lo hay cielo, facilitando l&yepie se lleva a cabo de
forma interactiva con la tareeACKGROUND. Para los dos objetos extensos se tomaron

espectros de regiones de cielo cercanas y se extrajo untrespeaimensional que
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fue restado de los espectros de los objetos, escalandai@mprente por factores entre

0.5y 1.5 para eliminar lo mejor posible los rasgos del cielo.
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FIGURA 3.1: Un ejemplo de espectro de cielo tomado en una region p@ariGC 3587. Se

muestran las lineas mas importantes del intervalo aznjby r

En la region azul del espectro (figura 3.1) la linea de aieds importante es [O I]

A5577, la linea de emision artificial HgA4358 es menos intensa pero hay que tenerla

49



CAPITULO 3. MUESTRA DE NEBULOSAS PLANETARIAS

en cuenta por la cercania a la linea [O N4363. En algunos de los espectros de JnEr
1 no se ha conseguido eliminar completamente la linea telgel \4358 a causa de

la variacion espacial y temporal no uniforme de la linealaesecciom.1.2 veremos
de qué manera ésto afecta a los resultados. Hacia lanregjgbdel espectro aumentan
mucho los rasgos de cielo, destacan las lineas de JQ3577, 6300, el doblete Na

| A\5890,5896 y varias lineas de OH de la serie de Meinel (verdi§ul). En la
figura 3.2 se muestran algunos ejemplos de las sustracaengslo llevadas a cabo,
la region roja del espectro es mas critica porque l&abrde cielo son mas numerosas
y en ocasiones coinciden con lineas que se desea medir d® Esi¢ es el caso de la
region alrededor de 7320-73280donde se encuentran las lineas de [O 1] solapadas
con lineas intensas de cielo, aunque se intenta eliminas Baeas, siguen quedando
rasgos que contaminan la medida de dichas lineas, es uas a®tivos por los que en

el calculo de la abundancia ibnica dé& €e utilizan solo las lineas [O IN\3726,3729.

Por Gltimo, para eliminar los rayos cosmicos y aumentaelacion sefal a ruido
se combinaron todos los espectros del mismo objeto (utdizacomo peso el tiempo
de exposicion) y se colapsaron espacialmente. La combimde todos los espectros
permite medir las lineas mas débiles y, ademas, saaecatia segunda combinacion,
excluyendo aquellas exposiciones con lineas saturadasrgdir las lineas de mayor
intensidad. Los espectros finales aparecen en las figurasmquiesde la 3.21 hasta la
3.45, al final de este capitulo.

3.2.2 RRIMEROS ANALISIS DE LOS DATOS

Una vez que se ha llevado a cabo la reduccion de los espgcirass de comenzar
el analisis de los datos, hay que realizar algunas cooeesiprevias. En primer lugar,
se deben escalar los dos intervalos del espectro. Comaadilene en comin, y no en
todos los casos, las lineas [CI INB517 , [CI Ill]] A5537 y He 11\5412 (todas ellas

relativamente débiles), se divide la intensidad de cadslobservada entre la linea de
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Balmer mas intensa en cada uno de los intervalos+yH 5 en el intervalo rojo y azul

respectivamente— en lugar de usar las lineas mencionat&samente. Ademas, es
crucial tener en cuenta el efecto del polvo en los datos ¥goto, como se explica en
la seccion3.2.2.2. Previamente, en la seccion 3.2.2.1, se detgtleoebso de medida

de la intensidad de las lineas y los errores asociados.

3.2.2.1 MEDIDA DE LA INTENSIDAD DE LAS LINEAS

El calculo de las intensidades de las lineas se lleva a @abda rutinaspLOT de
IRAF. Silas lineas no estan solapadas por otras cercsinggdemente se integra entre
dos posiciones del continuo que se fijan a ojo. Cuando exastaminacion de varias
lineas, se realiza un ajuste multiple de gausianas fijéandidstancia entre las lineas.
El error en la medida de la intensidad de una linea tieneatifes contribuciones, las
mas importantes son el error asociado a la calibracionugm ¥l el error estadistico
asociado a la determinacion del continuo. Parte del errda ealibracion en flujo lo
estimamos como la desviacion cuadratica media de la @esensibilidad obtenida
con las diferentes estrellas estandar, es #inef el intervalo azul y un%3 en el
intervalo rojo. A este error le sumamos cuadraticamengeret que viene dado por la
relacion de Pérez-Montero & Diaz (2003) y que combinau&a en el continuo y el

ruido fotonico en la linea:

AE
0y =0/ N+ —

dondeos, es la desviacion estandar en el continuo cercano a la iaesiderada,
N es el ancho en pixeles de la linea, AE es la anchura equieatle la misma YA la

dispersion er pixel.
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3.2.2.2 (RRECCDN DE LA EXTINCION INTERESTELAR

El polvo que se encuentra entre las NPs y nosotros (polveestidar) junto con
el que se encuentra dentro de la propia NP mezclado con gbiga®ca la extincion
de la luz que llega de estos objetos. En el intervalo optaedpectro esta extincion
se debe sobre todo a la dispersion de la luz, aunque tart@bersorcion afecta. El
método mas utilizado en el calculo del coeficiente denexin es conocido como el
“método del decremento de Balrhigresta basado en la comparacion de los cocientes
observados y tetricos de diferentes lineas H | de BalmefHH, H+/H{,...) que son
practicamente insensibles a la temperatura y densidatt@iéecas. En la ecuacion
aparece la manera de calcular la intensidad intrirdecaa linea respecto asH
donde | representa la intensidad intrinseca del objéto Ja intensidad observaday

es el coeficiente de extincion pargh f(\) es la ley de extincion.

obs
D D7 estrov-sms)) (3.1)

s Iy

Existen numerosas leyes de extincion, las mas utilizadas las de

Savage & Mathis (1979), Seaton (1979) y Cardelli et al. (}98®sotros utilizamos

la ley de extincion de Cardelli et al. (1989), adoptando&rémetr Ry =3.1 —un

valor tipico para el medio interestelar— y los cocientésit®s deL Storey & Hummer
1995). Este calculo de la extincion es, en realidad, ymaxamacion que supone que

todo el polvo se encuentra entre la NP y nosotros y no denti@ mésma.

Algunas de las lineas de Balmer estan fuertemente coméa®s$ por lineas

SRy = A(V)/E(B — V). Es una medida del cociente entre la extincion totél/), y la extincion
selectiva,F(B — V) = A(B) — A(V). Este parametro estéa correlacionado con el tamafio dgdoes

de polvo y el valor tipico en nuestra Galaxia es 3.1.
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cercanas y otras son muy débiles por lo que el error en ladaedira grande, ademas
la linea Hy se encuentra en una exposicion diferente y por ello deoslimilizar sélo

el valor obtenido con el cocient€H~)/I(H3). En la tabla3.3 se comparan nuestros
resultados con otros valores dg encontrados en la literatura, en la mayoria de los
objetos los resultados que obtenemos son consistente®gale lotros autores. En
NGC 6210, los cuatro trabajos (incluido éste) que midezxtancion han utilizado la
misma posicion de la rendija y sin embargo el resultadofesatite en todos ellos. La
diferencia entre los distintos autores en este cocientdepser debida a diferencias
en la calibracion o errores en la medida de las lineas, aslei® a las caracteristicas
de las observaciones, como un seeing diferente. El valohgoes obtenido para el
coeficiente de extincion es consistente con el obtenidd_poet al. (2004b) aunque
no con los otros dos valores presentados, pero hay que aespae el calculo que
hacen Liu et al. (2004b) es mas completo, utilizando vacimsentes de lineas de
recombinacion de H I, He | y He Il, asi como el salto de Balgnel flujo del continuo
en radio. NGC 2392 presenta un amplio intervalo de valores placoeficiente de
extincion que varian segin la posicion de rendijazada en la NP, nuestra posicion
de rendija no coincide con ninguna de las utilizadas porsoéttores, sin embargo
consideramos adecuado nuestro resultago=( 0.28+0.32) ya que dentro de los

errores es consistente con este intervalo de valores quesde @ hasta 0.28.

Las lineas del intervalo azul se corrigen de extincibrpee® a H y las del
intervalo rojo respecto a & después de la correccibn se escalan ambos intervalos
tomando el valor tedrico del cocientéHa)/I(HS) en las condiciones tipicas de NPs,
T.=10000 K yn,=100/5000/10 000 cm¥ segln el caso. Estas condiciones fisicas en
cada NP las hemos obtenido de la literatura en algunos casaxggten buenos datos,

o las hemos calculado nosotros y después hemos realizadeegnnda iteracion con
el nuevo coeficiente de extincion derivado. El error enadétdo del coeficiente de
extincion se obtiene mediante propagacion de errores etulacion 3.1, y éste se

afiade cuadraticamente al error de cada linea (sec@ah B corregida de extincion.
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En el apéndice se encuentran todos los flujos medidos asb d¢as intensidades
corregidas y el parametrf(\) de la curva de extincion para cada linea. El error en el
coeficiente de extincion calculado es grande en todos Esscalesde- 60% hasta
casi un factor 2 en el caso de NGC 3587, ya que las lineas dirambs son muy
cercanas en longitud de onda y no son muy sensibles a varggcen la extincion.
Teniendo en cuenta que las observaciones del intervaloyanio se hicieron en dias
diferentes, es mas adecuado utiliza¥ ¥iH~ para calcular el coeficiente de extincion
que Hyy HG. El error relativo en las lineas que se utilizan para caldaltemperatura

y densidad electronicas esta por debajo de25% en todos los casos, y las lineas
de [Fe Ill], al estar situadas cerca de la linea b varian apenas al llevar a cabo la
correccion por extincion, todo esto nos indica que noegtave el efecto introducido

por un error grande en el coeficiente de extincion.

3.3 MUESTRADE NEBULOSAS PLANETARIASDE LA LIF
ERATURA

La seleccion de la muestra de NPs de la literatura coagisténcontrar objetos con
todas las lineas necesarias para determinar sus coreldisicasq. y n. ), asi como
las necesarias para determinar las abundancias ionid¢as deO* y O**. El criterio
utilizado para seleccionar objetos de baja excitacionl peacionado antes, E = I(He
Il A\4686)/I(H5), cuyo valor maximo se sita en 0.40, de acuerdo a los resultados de
la seccion 2.2. En estos objetos no calculamos de nueveBtiemte de extincion ya
gue comprobamos que el resultado es practicamente el ngigsenel que obtendriamos
si recalcularamos dicho coeficiente segln el procedimiéetscrito en la seccibn
3.3. En la tabla 3.4 aparece la muestra completa con la nefareorrespondiente, el
parametro E que indica el grado de excitacion de cada Nicépeion de NGC 6543,
gue no muestra la linea He M686 (Wesson & Liu 2004)) y el diametro angular de

cada NP en segundos de arco. Las figuras 3.3 — 3.20 son insadeetedas las NPs de
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TABLA 3.3: COEFICIENTE DE EXTINCION.

OBJETO  I°®(H)/N°*(HB) T (K)/n. (cm™3)* s s REFS.

(ESTE TRABAJQ  (OTROY

IC 4593 0.43:0.02 10 000/5000 0.240.14 0.17 (1)
0.06 ()

0.12 3)

JnEr 1 0.410.05 10000/100 0.300.27 0.26 (4)
NGC 35871  0.44:0.04 10000/100 0.140.23 0.0 (5)
NGC 35872  0.44:0.04 10000/100 0.150.22 0.0 (5)
NGC 6210 0.44-0.02 10 000/5000 0.170.14 0.53 (1)
0.48 3)

0.13 (6)

NGC 2392 0.42:0.04 10 000/1000 0.280.32 0.18 )
0.02-0.28  (8)

0.0 9)

NOTAS.— * Condiciones fisicas supuestas en cada NP pagandietar el coeficiente de extincion.
REF.— (1) Robertson-Tessi & Garnett (2005); (2) Bohigas & (1996); (3) Kwitter & Henry
(1998); (4) Bohigas (2001); (5) Kwitter & Henry (2001); (6)uet al. (2004b); (7) Zipoy (1976); (8)
Barker (1991) y (9) Henry et al. (2000)

la muestra obtenidas de distintas fuentes (ver el pie de icaalgen) que mostramos
con el objetivo de destacar las diferencias en morfologibs objetos, en la mayoria

de las NPs no especificamos la orientacion porque no dispamde ese dato.
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FIGURA 3.2:Un ejemplo de resta de cielo en varias regiones del espemtao\iGC 3587 (las tres

primeras figuras) y JnEr 1 (la tltima figura).
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TABLA 3.4: MUESTRA DE NEBULOSAS PLANETARIAS.

OBJETO E =I(He Il \4686)I(H3) 0 (") REF,

IC 3568 0.013 10.0  (1b)
IC 4191 0.12 4.9  (2a)
IC 4593 0.004 13.0 (3b)
IC 4846 0.06 2.0  (4b)
IC 5217 0.11 6.6  (5b)
JnEr 1 0.21 380.0 (3b)
NGC 40 0.004 48.0 (1b)
NGC 2392  0.33 195  (3b)
NGC 3132  0.04 300 (20
NGC 3242  0.26 311 (2a)
NGC 35871 0.17 170.0 (3b)
NGC 35872 0.15 170.0 (3b)
NGC 5882  0.03 142 (2a)
NGC 6153  0.14 26.0 (6a)
NGC 6210  0.02 16.2  (3b)
NGC 6210  0.014 16.2  (1b)
NGC 6543 —— 20.0 (7b)
NGC 6720  0.21 76.0 (1b)
NGC 6826  0.0027 250 (1b)
NGC 6884  0.17 6.0 (lb)
REF.—

Intensidad de las iheas: (1) Liuetal. (2004b), (2)
Tsamis etal. (2003), (3) Este trabajo, (4) Hyung et al.
(2001b), (5) Hyungetal. (2001a), (6) Liuetal. (2000),
(7)Wesson & Liu|(2004).

Tamdios angulares:(a) Tylenda et al. (2003), (b)Acker et al.
(1992), (c) Imagenes del HST (Robertson-Tessi & Garnett

2005). 57
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3.3. MUESTRA DE NEBULOSAS PLANETARIAS DE LA LITERATURA

FIGURA 3.3:Imagen de IC 3568 tomada con el telescopio espacial Hubi8adH.a orientacion
es arbitraria. El tamafio angular en el visible de la regi@s brillante es Y0(Acker et al 2).

FIGURA 3.4:Imagen de IC 4191 tomada con el telescopio espacial Hubt8&YH.a orientacion

es arbitraria. El tamafio angular en el visible de la regi@s brillante es 4/9(Acker et al. 1992).
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FIGURA 3.5:Imagen de IC 4593 tomada del catalogo de B. Balick (PNIh&kry Nebula Image
Catalogue). La orientacion es arbitraria. El tamafio &rgn el visible de la region mas brillante e$'13

(Acker et al. 1992).

FIGURA 3.6:Imagen de IC 4846 endd tomada de Miranda et al. (2001), el campo de vision es de

14" x 14", el norte esta hacia arriba y el este hacia la izquierda.
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+20F

FIGURA 3.7:1magen de IC 5217 endd tomada dé Miranda et al. (2006), los autores utilizan dos
niveles de gris diferentes para resaltar las estructuamagsblucion espacial es dé.2 y el campo de

vision es de 60x 100",

FIGURA 3.8:Imagen de JnEr 1 del catalogo de B. Balick, PNIC: Planet Image Catalogue.
La orientacion es arbitraria. El tamafio angular en eblésés 380 (Acker et a} 1992).

61



CAPITULO 3. MUESTRA DE NEBULOSAS PLANETARIAS

FIGURA 3.9:Imagen de NGC 40 tomada con el telescopio espacial Hubbl&)(H% orientacion
es arbitraria. El tamafio angular en el visible €% &ker et all 1992).

FIGURA 3.10: Imagen de NGC 2392 tomada con el telescopio espacial Hubt8&)( La ori-
entacion es arbitraria. El tamafio angular en el visible®S’ (Acker et a” 1992).
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FIGURA 3.11: Imagen de NGC 3132 tomada con el telescopio espacial Hubt8&)( La ori-

entacion es arbitraria. El tamafio angular en el visiblﬁCﬁs&Robertson-Tessi & Garn&tt 2&05).

FIGURA 3.12: Imagen de NGC 3242 tomada con el telescopio espacial Hubt8&)( La ori-
entacion es arbitraria. El tamafio angular en el visiblgle#’ (Acker et a” 1992).
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FIGURA 3.13: Imagen de NGC 3587 tomada por K. Viironen en el telescopiacdsdewton de
2.5m en La Palma (Espafa). La imagen es una composicigasifiltros: Hv, H5 y [O Il1]. El tamafio

angular en el visible es 17qAcker et al, 1992).

FIGURA 3.14: Imagen de NGC 5882 tomada con el telescopio espacial Hubt3&)( La ori-

entacion es arbitraria. El tamafio angular en el visible4eg’

Tylenda et al. 2003).
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"/" NGC 6153 PK341+05

by JR Wyckoff

FIGURA 3.15: Imagen de NGC 6153 tomada con el telescopio espacial Hubt8&)( La ori-

entacion es arbitraria. El tamafio angular en el visibIEGéSATylenda et al‘. 2003).

FIGURA 3.16: Imagen de NGC 6210 tomada con el

entacion es arbitraria. El tamafio angular en el visibl&6e2’ (

telescopio espacial Hubl8&)( La ori-
Acker et a} .

2)
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FIGURA 3.17: Imagen de NGC 6543 tomada con el telescopio néordico de 2éradPalma

(Espafa) por R. Corradiy D. Gongalves, fuente: http:Mnng.iac.es:8080/ rcorradi/. El tamafio angu-

lar en el visible de la regidon mas brillante es’ZB.cker et al 2).

FIGURA 3.18: Imagen de NGC 6720 del telescopio espacial Hubble (HST). ientacion es
ﬁ ” 199

arbitraria. El tamafio angular en el visible e$ TAcker et a 2).
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FIGURA 3.19: Imagen de NGC 6826 del telescopio espacial Hubble (HST).rientacion es
arbitraria. El tamafio angular en el visible e$ ZBcker et a}Z).

FIGURA 3.20: Imagen de NGC 6884 del teIescoTio espacial Hubble (HST).rientacion es

arbitraria. El tamafio angular en el visible &s(Bcker et al, 1992).
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FIGURA 3.21:Espectro de IC 4593. Las lineas mas intensas aparecdificiatas.
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FIGURA 3.24:Se muestra lo mismo que en la figura 3.21 para NGC 6210.
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FIGURA 3.25: Se muestra lo mismo que en la figlra 3.21 para la primera posie rendija
observada en NGC 3587.
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FIGURA 3.26: Se muestra lo mismo que en la figlira 3.21 para la segunda @oslei rendija
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FIGURA 3.27:.Region del espectro de IC 4593 que contiene algunas deé&ss|de [Fe 111] con las

gue se calcula la abundancia ibnica de Fe
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FIGURA 3.28:Region del espectro de IC 4593 que contiene las lineasldd#][Q\5517,37, cuyo

cociente de lineas se utiliza (junto con otros) para catdaldensidad electronica de la NP.
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FIGURA 3.29: Region del espectro de IC 4593 que contiene las lineas di][@4363,\4959 y

A5007 con las que se mide la temperatura electronica de lmNRegion de mayor grado de ionizacion.
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FIGURA 3.30: Region del espectro de IC 4593 que contiene las lineas d§ [N6755,)\6548 y

A6583 con las que se mide la temperatura electronica de lalNRegidon de menor grado de ionizacion.
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FIGURA 3.31:Regiotn del espectro de IC 4593 que contiene las lineas t§ }96717,31, cuyo

cociente de lineas se utiliza (junto con otros) para catdaldensidad electronica de la NP.
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FIGURA 3.32:Se muestra lo mismo que en la figura 3.27 para JnEr 1.
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FIGURA 3.33:Se muestra lo mismo que en la figura 3.29 para JnEr 1.
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FIGURA 3.34:Se muestra lo mismo que en la figura 3.30 para JnEr 1.
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FIGURA 3.35:Se muestra lo mismo que en la figura 3.31 para JnEr 1.

26T T T

L é . |

[ NGC 2392 < . 1
_2.4F = X =
7 r © - i
<t i o + 2 i
b 220 388 || ¢ ]
| r =¥ < - ]
£ r == S o 1
CoR0F 2z - ||aZ ]
o r & o> < 1
%) ~ — L\r¥ < 5
) r <= g?; ®
5 o =l 23 i
N i w — =
- 1.6? © UK

1.47\ P T I S S S T S S S S SO SO S S S ST
4500 4600 4700 4800 4900
N (A)

FIGURA 3.36:Se muestra lo mismo que en la figura 3.27 para NGc 2392
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FIGURA 3.37:Se muestra lo mismo que en la figura 3.28 para NGC 2392. Adepasece la linea

[Fe 11I] A5270, que usamos para calcular la abundancia ibnicatie je@to con las de la figura anterior.
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FIGURA 3.38:Se muestra lo mismo que en la figura 3.29 para NGC 2392.
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FIGURA 3.39:Se muestra lo mismo que en la figura 3.30 para NGC 2392.
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FIGURA 3.40:Se muestra lo mismo que en la figura 3.31 para NGC 2392.
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FIGURA 3.41:Se muestra lo mismo que en la figura 3.27 para NGC 3587. En imdagosicion

de la rendija no se miden lineas de [Fe IlI].
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FIGURA 3.42:Se muestra lo mismo que en la figura 3.28 para NGC 3587.
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FIGURA 3.43:Se muestra lo mismo que en la figura 3.29 para NGC 3587.
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FIGURA 3.44:Se muestra lo mismo que en la figura 3.30 para NGC 3587.
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FIGURA 3.45:Se muestra lo mismo que en la figura 3.31 para NGC 3587.
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FIGURA 3.46:Se muestra lo mismo que en la figura 3.27 para NGC 6210.
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FIGURA 3.47:Se muestra lo mismo que en la figura 3.28 para NGC 6210.
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FIGURA 3.48:Se muestra lo mismo que en la figura 3.29 para NGC 6210.
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FIGURA 3.49:Se muestra lo mismo que en la figura 3.30 para NGC 6210

84



3.3. MUESTRA DE NEBULOSAS PLANETARIAS DE LA LITERATURA

g NGC 6210 ]
T4 3
=k ]
Lo ;

C o i
£ 3 S :
3 - =< 0 E
> F P ]
o 2F T e -
™ F ~ ]
I E =2 ]
© F %) E
= 1F T E

OE\ T T T T T S S T S S S S S S S S S S S S E R S S SO S SRR \E
6500 6600 6700 6800 6900
A (A)

FIGURA 3.50:Se muestra lo mismo que en la figura 3.31 para NGC 6210.
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CALCULO DE LAS CONDICIONES
FISICAS Y ABUNDANCIAS.

EN ESTE CARTULO MOSTRAMOS EL PROCEDIMIENTO SEGUIDO PARA
EL CALCULO DE LAS CONDICIONES HSICAS Y LAS ABUNDANCIAS
DE TODAS LAS NPS DE LA MUESTRA. ADEMAS, DISCUTIMOS
LAS FUENTES DE ERROR CONSIDERADAS EN CADA UNO DE LOS

PARAMETROS CALCULADOS.

4.1 CONDICIONES HSICAS

S CRUCIAL tener valores precisos dé y n. para la determinacion de abun-
E dancias en NPs. El método directo para calcular estosnadirds consiste en
utilizar relaciones entre lineas intensas, cuyo cocielefgenda apreciablemente de
T. y n. —segun el parametro que se quiera calcular—, y que se eineneen el
mismo rango espectral. Nosotros utilizamos lineas de][$al lll] y [Ar V] para
calcularn, y lineas de [N 1] y [O Ill] para calculaf, ; en la tabla 4.1 se especifican
todas estas lineas y en la tabla 4.2 se muestran los cacimiestas lineas junto con

el error asociado para todas las NPs de la muestra. Suponamosstructura de
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CAPITULO 4. CALCULO DE LAS CONDICIONES HSICAS Y
ABUNDANCIAS.

= lonizacion de Jos regiones en 1as NPs, una e mayor gra@maacion caractenzada
por T.([OI11]) y otra region de menor grado de ionizacibn con una temperat
electronica dada pof,([NII]); y utilizamosT,([N II]) para calcular la abundan-
cia de los iones de menor grado de ionizacion *3y0OFet*—, T,([O I1I]) para los

de mayor grado de ionizacion —4®— y unan, promedio caracteristica de toda la NP.

TABLA 4.1: COCIENTES DE LUNEAS UTILIZADOS

ION COCIENTE DE LUNEAS PARAMETRO REGION*

[S1I] (\6716)/(\6731) e Baja
[ClIN] (\5518)/(\5538) e Baja
[Ar V] (\4711)/0\4740) e Alta

INII]  (\6548+\6583)/(05754) T, Baja
O]  (\959\5007)/(\4363) T, Alta

NOTAS.— * Estamos suponiendo una estructura en las NPs desdos
giones, una de menor grado de ionizacion (baja) y otra dengrado

de ionizacion (alta).
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4.1. CONDICIONES HASICAS

LatarearEMDEN de IRAF permite realizar todos estos calculos, para ekyelve
las ecuaciones de equilibrio estadistico para un atomentte cinco y ocho niveles
segln el ion (Shaw & Dufour 1995; De Robertis et al. 1987)s tHatos atomicos que
se utilizan en cada caso aparecen en la tdl8gunto con el potencial de ionizacion
del ion y el nUmero de niveles considerado. El procedimies# el siguiente:(1)
calculamos, ([S 11]), n. ([CI )y n. ([Ar 1V]) suponiendo undl, inicial de 10 000
K; (2) cada uno de los valores obtenidos pasrase utiliza como entrada para calcular
laT, —T,([NII]) se calcula a partir de. ([S ) y n. ([CI ll]),y T,([OIII]) a partir
den, ([Ar IV])—; (3) volvemos a calculan, utilizando como entrada [& obtenida
en el paso anterio4) esto se repite hasta que obtenemos la convergencia de ambos
parametros’, y n.; (5) calculamos una, promedio para cada NP con ([S II]),
ne ([CHIN) y n. ([Ar IV]) que utilizamos como nueva entrada para calculantalores
finales deT, ([N I1]) y T,([O I1I]) . Los céalculos d€, y n, convergen en menos de
cuatro iteraciones. A continuacibn comentamos algunadtaelos importantes en el

calculo de estos dos parametros fisicos.

4.1.1 DENSIDAD ELECTRONICA

Utilizamos tres de los indicadores mas habituales enlelilcade lan, en NPs:
[S 1], [CI ] y [Ar IV]. De estos tres, el mas usado es [S N que sus lineas son
intensas y es facil de observar, las lineas de [CI Ill] y [X son en general mas
débiles y, [Ar IV] es Util, sobre todo, en objetos de alt@igacion, ya que traza las
regiones de mayor grado de ionizacion. Esto quiere deeitajdensidad derivada con
cada uno de estos indicadores no tiene por qué ser la misnpaineipio, dependera
de la estructura en densidad de la NP. Sin embargo, Wang(20@#) encuentran que
los resultados obtenidos con estos tres indicadores sosimilgres aunque, a medida
que aumenta, , se encuentra que, ([S 11]) y n. ([CI lll]) son similares, pero:, ([Ar
IV]) es superior a estas dos, y esta tendencia se va aceotpana valores mayores

den.. En la figurad 4.1 se muestran las relaciones entre las diteyetensidades
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electronicas obtenidas con cada uno de los tres indicad@en excepcion de NGC
3587 —en la que, ([CI Ill]) > n.([S ll])—, el resto de NPs siguen practicamente
la linean. ([S I)=n. ([CI ll]) que aparece en la figurd.1la. En la figura 4/1b se
observa que para casi todas las NPs de la mues(far 1V]) es algo mayor que:, ([S

[I]) y por Gltimo en la figura 4.1c, aunque hay una dispersimayor de los datos,
en general:n, ([Ar 1IV]) > n. ([Cl ll]). A partir de la muestra de objetos estudiada
llegamos a la misma conclusion que Wang et al. (2004)[S I1]) ~ n. ([CI 1l])

< ne ([Ar 1V]), pero en nuestro caso en todo el intervalo de que tenemos, no
sblo para una halta como proponen estos autores. Esta diferencia es cmrsza
de que los datos atbmicos que utilizamos nosotros no somissos que los de
Wang et al. (2004) en el caso del [CI 1] y [Ar IV], de que estagtores suponen
una Unical, de 10000 K, que aunque se toma generalmente como représentat
de NPs, mas adelante comprobaremos que no es cierto pasaltsdobjetos, y por
Gltimo de que la muestra de objetos que tienen Wang et @4)2& mucho mayor a la

nuestra. Los valores de obtenidos con estos tres indicadores aparecen en la tdbla 4.

Las fuentes de error en el céalculo dge son varias: (1) un factor importante
es la saturacion de los cocientes de lineas tanto a baja @tan.. Segln
Stanghellini & Kaler (1989), los cocientes de estas lirgas fiables en un intervalo
determinado: 2.4 logn. (cm™3)<3.8 para [S ll], 3<logn.(cm3) <5 para [Cl
1y 3.3 <logn.(cm3)<5.6 para [Ar IV]. (2) También es muy importante la
descontaminacion de He\U713 que hay que llevar a cabo en la linea [Ar M]711.
Nosotros utilizamos las relaciones teoricas de Portdr €@05) en NGC 6210y NGC
2392, que son las dos Unicas NPs observadas en las que selasidies lineas de [Ar
IV]. Los datos tomados de la literatura tienen, la mayaria resolucion que permite
separar ambas lineas, en el caso contrario, hemos addpsadalores que presentan
los autores después de descontaminar las lin€sAdemas hay que considerar la
dependencia entre, y T, . Este (ltimo error se tiene en cuenta, junto con el error

en laintensidad de las lineas, durante los calculos @lieaenos con la tareBEMDEN.
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Los valores derivados con las lineas de [S Il], [CI lll] y [Af] son consistentes
dentro de los errores y por ello utilizamos una densidad pdion—que aparece
en la tabla4.5 junto conT,([N I1]) y 7,([O I1I]) —, sin embargo no descartamos la
existencia de gradientes en la densidad que no estariagtesahdo a causa de las
incertidumbres tanto en las intensidades de las linea® @mlos datos atbmicos

involucrados en los calculos.
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TABLA 4.2: COCIENTES DE LINEAS DE LA MUESTRA DE NP5 UTILIZA-
DOS EN EL CALCULO DE LAS CONDICIONES HSICAS

NPs S~ [ [ArIV]* NH]* o1 *
IC 3568 0.8:0.1  1.4t0.2  1.15:0.08 29:6 36+3
IC 4191 0.53:0.04 0.52:0.04 0.58:0.04 473 199+13
IC 4593FM 0.72:0.05  1.2:0.2 98:24 370:39
IC 4846 0.55-0.04 0.60:0.04 0.72:0.05 463 170+11
IC 5217 0.53:0.04 0.85:0.06 0.89:0.06 43:3 165+10
JnEr £PM 1.3+0.3 0.2:0.2  92+18 64-15
NGC 40 0.73:0.05 1.19:0.08 1399 44+3
NGC 2395PM 07402  1.0t0.2  1.3t0.2  55:12 74:11
NGC 3132 1.020.07 1.23:0.09 1.33:0.09 104:7 246+16
NGC 3242 0.740.05 1.14-0.08 1.08:0.08 6QL12 126+ 8
NGC 358715PM  1.4403  0.9:0.3 104:20  134:16
NGC 358725PM 14404  0.8:0.5 69:15 131£17
NGC 5882 0.58:0.04 0.82:0.06 0.82-0.06 725 252+16
NGC 6153 0.68:0.04 0.79:0.06 1.08:0.08 775 284+18
NGC 6216  0.60£0.04 0.8:0.1  0.8:0.1 595 207419
NGC 6210 0.68:0.04 0.85:0.06 0.76:0.05 634 604
NGC 6543 0.540.04 0.710.05 0.96:0.07 795 12649
NGC 6720 1.040.07 1.29:0.09 1.250.09 855 44+3
NGC 6826 0.730.05 1.16:0.08 1.02:0.08 798 6745
NGC 6884 0.53:0.04 0.7G:0.05 0.64-0.04 523 38+3

NOTAS.- Utilizamos la notacibn —SPM- para distinguir l&83\jue hemos observado en el telescopio

de San Pedro Martir. * Las diferentes lineas involucragesecen en la takila 4.1.
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TABLA 4.3: DATOS ATOMICOS UTILIZADOS

|ON P.I. (V) NVELES FUERZAS DE COLISON PROBABILIDADES DE TRANSICION

NI 14.5 6 Lennon & Burke (1994) Wiese et al. (1996)

Sl 104 8 Verner et al. (1996b) Ramsbottom et al. (1996)
Keenan et al. (1993)

clrm 23.8 5 Butler & Zeippen (1989) Mendoza (1983)
Kaufman & Sugar (1986)

ol 35.1 6 Lennon & Burke (1994) Wiese et al. (1996)

Ar IV 40.9 5 Zeippen et al. (1987) Mendoza & Zeippen (1982)
Kaufman & Sugar (1986)

4.1.2 TEMPERATURA ELECTRONICA

En primer lugar, es importante tener en cuenta la conti@oude la recombi-
nacion, que puede contaminar las lineas de [N Il] provdoajue sobrestimemos la
T, derivada de ellas; Rubin (1986) fue el primero en sugerir lgueecombinacion
del N** podria ser importante en la excitacion de la linea [NABJ754. | Liu et al.
(2000) derivan unas expresiones —a partir de los coefigedé& recombinacion
de Péquignotetal. (1991) y de los coeficientes de recorvidinadieléctrica de
Nussbaumer & Storey (1984)— para estimar la contribuci®reste efecto a la linea
[N 1] A5754. Las NPs en las que esta contribucion es importantexiammdamente
un 10%) son solo IC 3568 y NGC 3242 vy, al tener en cuenta estagoefl;, ([N II])
disminuye entre 1000 y 3000 K, aumentando las abundancrasas de O en ~
20% y de Fe™ en ~ 15%. Sin embargo, las abundancias totales de O y Fe no

varian significativamentes y, en adelante, no se tiene entawesta correccion, que
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ademas es un tanto incierta. En la F#g2 aparece la relacion entre las temperaturas
electrbnicas calculadas a partir de las lineas de [N IIDyI[]. Teniendo en cuenta
una consideracion simplista, esperariamos GUéN I1]) < 7,([O I1I]) ya que N

se encuentra en una region de menor excitacion que (Ge espera que cerca de la
estrella la temperatura sea mayor). Un endurecimiento dadiacion en las zonas
externas de la NP, donde se encuentrgohede llevar a un aumento de la temperatura
en esa region. De hecho, la relacion erifté[N I1]) y 7.([O III]) depende del
grado de excitacion de cada NP, y éste, a su vez, de vari@snpaos como la
T.¢ (temperatura efectiva de la estrella central de la NP),fluminosidad de la
estrella central de la NP), la densidad del objeto o la gadmeiTambién hay que
tener en cuenta la cantidad de metales que hay en la NP y é8tatelocalizados, ya
que son importantes enfriadores. Por Gltimo, no hay quielai\el efecto importante

del polvo, que incluso en pequeiias cantidades, puede begamentar la temper-

atura en las regiones centrales hasta en un factor 2 (Stas$hSzczerba 2001).

‘Krabbe & Copeth ‘(20&5) encuentran que en las NPs de altaaei@n 7. ([N I1]) <
T.([O I1I]) mientras que en las NPs de baja excitaciofiN 11]) > 7.([O I11]) . En
nuestra muestra de NPs: 15 tiefe(N II]) > T,([O I1I]) y s6lo en 5 casd®, ([N II])

< T,([O1II}). Los valores promedio de las condiciones fisicas de la traussn:
T,([N I1]) =11200+ 2200, 7,([O I11]) = 10650+ 1900 K y n, = 4200+ 4100 cn?,
comprobamos qué, ([N II]) ~ T,([O III]), como se obtiene para NPs de bajo grado
de excitacion (Krabbe & Copetti 2005).
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FIGURA 4.2: Comparacion entre las diferentes temperatelectronicas obtenidas a
partir de [N 1] y [O I].

Las incertidumbres en el calculo defla provienen de{1) la estimacion del flujo
de las lineas [N II]\5754 y [O Ill] M4363, que son mucho mas débiles que las otras
lineas que se utilizan en el calculo e, en la muestra de NPs: [N I§5754 es hasta
~100 veces menor que [N I§6583 y [O Ill] A4363 es hasta-400 veces menor que
[O 1ll] A5007. Esta incertidumbre se puede atenuar si los espeetmes tuna relacion
sefial a ruido elevadé?) La otra fuente de errores es la contribucion al flujo denledi
[N 1] A\5754 debida a recombinacion, ya comentada, y que hace fuesimemos
la 7, . (3) Por ultimo, hay que tener en cuenta los errores afadid@isacde la
dependencia d€&, con lan.,y el error en la intensidad de las lineas, ambos se tienen

en cuenta durante el uso de la tatTeEaIDEN.
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En el capitulo anterior se comento que la linea [O MB63 que se utiliza en el
calculo deT., , puede estar contaminada por la linea de cielo M4358. Para calcular
T.([OIII]) en JnEr 1 hemos tenido en cuenta sbdlo aquellos espectrossequeé
hemos podido hacer una correcta resta de los rasgos deyadipie de lo contrario,

estariamos sobrestimando el valor[dégO I11]).

4.1.3 (OOMPARACION CON OTROS RESULTADOS

En la tabla 4.6 aparecen los resultados encontrados enefatlita para las
condiciones fisicas de las NPs de la muestra. En genesahdwerdo entre nuestros
resultados y los presentados por otros autores. Existeredifias entre la, calculada
por Tsamis et al. (2003) y por nosotros para IC 4191 y NGC 58&2partir de los
mismos datos—, en particular, ([Cl lll]) y ne ([Ar 1V]) en la primera de ellas y
ne ([Cl 1ll]) en la segunda. Las diferencias entre los resutade deben a que los
datos atomicos utilizados por Tsamis et al. (2003) sonralites a los que usamos
nosotros. En el caso de NGC 2392 presentamos como compatasifesultados de
Barker (1991) ya que una de las posiciones de rendija queaunies parecida a la
nuestra, sin embargo esta NP es muy inhomogénea y se hartradcovalores de los
parametros fisicos entre 9300 Ky 12700 K pargN I1]), entre 11900 K y 15400
K paraZ,([O III]) y entre 800 cm?® y 2800 cnT? paran, (Zipoy 1976; Barker 1991;
Henry et al. 2000); nuestros resultados son consistentesste intervalo de valores.

Los parametros fisicos del resto de NPs salen consisteotelos resultados de otros

autores dentro de los errores.
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4.2 CALCULO DE ABUNDANCIAS

4.2.1 ABUNDANCIA DE OXIGENO

El calculo de las abundancias ibnicas PO** se realiza mediante la tareaniC
de IRAF que resuelve las ecuaciones de equilibrio estedlistediante un modelo de
atomo de cinco niveles en el caso det @seis para el Of. Esta rutina —descrita
en Shaw & Dufour (1995)— esta basada en el programa FIVER paratomo de
cinco niveles (De Robertis et al. 1987). Como ya se menciomériormente, se utiliza
T.([N1I]) para calcular la abundancia de @ 7. ([O I11]) para la de O*. Se utilizan
las lineas [O 11]\\3726,3729 para obtener la abundancia deyQO Ill] A\4959 para
la de O . No utilizamos la linea [O IlIN5007 porgque no todas las NPs de la muestra
tomadas de la literatura presenta la medida de esta lingalaseNPs tomadas de
Liu et al. (2004b) esta linea esta fuera de los intervadépeetrales observados—, sin
embargo se comprob6 en las NPs con medidas de ambas [@dd$ A\4959,5007)

que el resultado es similar al obtenido s6lo con [O \MP59.

En la seccion 4.1.2 se ha explicado la importancia de lariboicion por recom-
binacion en la linea [N I[N5754, que a su vez afecta el calculo Bg[N IT]), sin
embargo, esta correccion no afecta a la abundancia tofal dee nuestra muestra de
NPs, ya que en ellas la mayoria de O se encuentra en forma tde-@o afectado
por esta correccion— y en aquellas NPs dondedgd mas importante, el efecto de
la recombinacion es despreciable. Por lo tanto, aunqubdadancia ibnica de O
es aproximadamente un 20% mayor en las NPs en las que estidbwcdh es mas

importante, la abundancia total permanece igual.

La abundancia total de O la hemos calculado como O/H™#H® + OTf/H™,
ya que estos dos iones son los que predominan en las coreficttin excitacion

de los objetos de la muestra, como comprobamos medianteddslos de fotoion-
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izacion. Sin embargo, en los casos en que la contribu@d'd es importante, hemos
afadido esta abundancia ibnica a la abundancia total. oleadoptado el FCI de
Kingsburgh & Barlow (1994) que, en el caso de que solo tergalas lineas de O

y O** (como ocurre cuando se tienen espectros Opticos) es:

Het + Het+\*?
He™

FCI(0) = (

y la abundancia total es O/H = FCI(®)O+ + O™ )/ HT. Esta correccion es pequefia
(FCI(O) ~ 1) en casi todas las NPs de la muestra (como se espera qua enuos
objetos de baja excitacion). Las excepciones son JnEr © B&32 y NGC 2392 que
son las NPs con mayor grado de excitacion: |(H&4686)/I(H7) = 0.21, 0.26 y 0.33
respectivamente. El FCl es 1.15 para JnEr 1, 1.17 para NGZ B2427 para NGC
2392 y el cambio en la abundancia total de O, al tener en cleept@sencia de O,

es notable. La abundancia total de O pasa de 12+log(O/H )¥#83¥ en cada una
de las dos posiciones de rendija de NGC 3587 a 8.56/8.43, €h 332 cambia de
12+log(O/H) = 8.42 a 8.49 y en NGC 2392 cambia de 12+log(O/Bi)6 a 8.31. Por
otro lado, algunas de las NPs tienen medidas de la lineaJQ2%.9m, permitiendo
el calculo directo de la abundancia ibnica d&Q_as NPs que tienen una contribucion
mas importante de © son: IC 3568 y NGC 6884 con el %3y el 6% del O total en

forma de G®. En estas NPs hemos sumado esta abundancia ionica a lasyd@O .

Los valores finales de las abundancias ionicas y totale® joon los errores
para toda la muestra de NPs aparecen en la taBlatambién se afladen los valores
obtenidos en los trabajos de referencia para comparardgler la abundancia total se
ha calculado mediante propagacion de errores, teniendoestia los errores en 1,
ne, Y €n la intensidad de las lineas. Aunque el valondénfluye mucho en el calculo
de O" y no tanto en el de O, los errores en &, son, en general, mayores y por ello

son los que mas afectan al error que obtenemos para lasaatmi@slionicas Oy Ot +.
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4.2.1.1 MPARACION CON OTROS RESULTADOS

La mayoria de los resultados son consistentes con lostadssl obtenidos por
otros autores. Las diferencias mayores ocurren en las NREr 11 NGC 3587,
NGC 6543 y NGC 2392. La diferencia entre la abundancia de Culzala por

nosotros y la dé Bohigals (2301) para JnEr 1, puede ser debide ancorrecta

sustraccion del cielo que afecta allg[O I11]) que obtenemos, sin embargo, como

comentamos anteriormente, hemos utilizado los espeatrassajue se realiz6 mejor
dicha sustracci()nJ BohigaL (2(£Ol) tienen en cuenta, aslefa’abundancia ibnica
de @, sin embargo esta contribucion no es tan importante corre gxélicar por si
sola la diferencia entre las abundancia8 ©09% de la abundancia total de O). La
diferencia de las temperaturas obtenidas en NGC 3587, gadeodiferencia en la
abundancia total de O. La discrepancia en la abundanciad®t@ para NGC 6543
se debe a la diferente, utilizada por los autores y por nosotros. Por Gltimo, NGC
2392 es una NP muy inhomogénea en la que se obtienen pasarfisicos . y n.)

y abundancias distintas en diferentes zonas de I$ NP (ﬂhﬂ@gr,‘ Henry et al. 2000),

nuestros resultados se encuentran dentro de los valorenidi por Henry et LI.

2000) para esta NP en distintas posiciones. En los caqasteriores habra que tener
presentes estas discrepancias, ya que la abundancia det®aafa abundancia de Fe

gue obtengamos.

4.2.2 ABUNDANCIA DE HIERRO

En NPs de baja excitacion el Fe se encuentra sobre todo erafdeFett y
Fet®, como hemos comprobado mediante los modelos de fotoidaizgseccion
??). La abundancia ibnica dEe** se calcula mediante un programa que resuelve
las ecuaciones de equilibrio estadistico para un atomd4deiveles utilizando las
fuerzas de colision diﬂ g (1996), las probabilidadesahsicion de Quin @96)

y las emisividades de H | de Storey & Hummer (1995), junto @f.[[N II]) y n.

derivadas para cada NP anteriormente. En las 5 NPs obsspadaosotros se miden
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lineas de [Fe Ill], en IC 4593 se miden cuatro lineas de [iFe14658,A4701,14801
y A5270; en la primera posicion estudiada de NGC 3587 se madelineas\4658 y
A4701 (en la otra posicion no se puede medir ninguna lirsaNGC 6210 se miden
las lineas\4658 y \4881, en JnEr 1 s6lo se midel658 —como explicamos mas
adelante, solo tenemos un limite superior para la abuiaae Fe en esta NP—, y en
NGC 2392 se miden las lineag658,\4701,\4754\4801 y\5270. En la tabl&.8
aparecen las lineas de [Fe Il]] observadas en las NPs dedstraly en la figura 4.3 el

diagrama de niveles del Fe llI.

En algunas de estas lineas el error en la medida de la idéehes muy grande ya
gue son muy débiles y ademas se presenta el inconveniergaedla linea general-
mente mas brillante, [Fe 111\4658, esta contaminada por la linea de recombinacion
O Il \M4661. Para eliminar la contribucion de la linea de O Il ahad de [Fe lll] se
ha hecho uso de las relaciones teoricas que existen estlii@éas de recombinacion
del multiplete 1 de O Il que si se miden (Peimbert & Peimb6@5) en el caso de no
equilibrio termodinamico local. En JnEr 1 no tenemos nimglinea de recombinacion
de O Il para llevar a cabo la descontaminacion, por lo qle slbtenemos una cota
superior para la abundancia de Fe. Finalmente, en las NPgac@s lineas de [Fe
[lI] medidas, la abundancia ibnica de Fese obtiene promediando los resultados

obtenidos con cada linea, pesando con el error de cada una.

Siguiendo el procedimiento de Rodriguez & Rubin (20053 waimos la abundan-
cia ionica de F&™ y usamos un FCI para corregir por la presencia d&® Feuyas
lineas son demasiado débiles. Tal y como se explico eapduto de introduccion se
utilizan dos FCI: uno de ellos se ha obtenido a partir de ujuodo de modelos de

fotoionizacion:

Fe O+ \ "% Fett

y el otro a partir de datos observacionales de objetos comdaeede las lineas de [Fe
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]y [Fe IV]:

6:11 O++ O+ y (42)

En el caso de los objetos cosg(O*/O*)> —0.1, los ioneD" y Fe™t son los que

Fe ( O* >0'58 Fett

mas contribuyen a las abundancias totales de O y Fe, y endegdilizar la ecuacion
anterior se ha utilizado un FCI constante:

Fe  Fe' +Fet™
0~ 0 ror @3

—ver Rodriguez & Rubin (2005) para mas detalles. En lagsah9 y/4.10 aparecen
los resultados obtenidos para la abundancia ibnica de,Fasi como los valores
de la abundancia total de Fe calculados con los dos FCIs. flroees los hemos
calculado mediante propagacion de errores, como algumdasdliineas de [Fe IlI]
son muy débiles, este error es importante en el error tetéd dbundancia de Fe. La
diferencia entre los cocientes de abundancias Fe/O y Fa#hidios con la ecuacion
4.1y con la ecuacion 4.2 (o la ecuacion 4.3 paxg Ot /O *)> —0.1), refleja el
problema de la discrepancia de abundancias comentado epi¢lilo/2 y que se
observa claramente en la figura 2.12 de la pagina 39, en jetoslde mayor grado

de ionizacibn la discrepancia entre las abundancias ilatenon los dos FCI es mayor.

En algunas NPs, se mide la linea [Fe X[J155, lo que permite estimar también
la abundancia i6nica de Fe Para ello, suponemos la relacion\7(L55)/1(\8616)
~ 1 (Rodriguez 1996), y utilizamos los calculos de Bau#sRradhan (1996) para
calcular la abundancia ibnica de Fa partir de la linea [Fe IIN8616, que parece
no estar afectada por efectos de fluorescencia (Lucy 199GiwBeet al. 1996).
Las abundancias ibnicas obtenidas son: aproximadamedwe @ para NGC 40,
1.8x10°® para NGC 6720 y 1.210® para NGC 6884, estas tres NPs se encuentran
dentro de las 6 NPs con menor grado de ionizacion de la naudsérabundancia de
Fet es~ 5, 3y 5 veces menor que la de'Feen cada una de estas tres NPs, en el resto
la abundancia de Fesera probablemente menor. Las NPs: IC 4846, NGC 6210, NGC
6826 y NGC 6884, cuyas intensidades de las lineas hemositodeHyung et al.
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FIGURA 4.3: Diagrama de niveles del Fe lll. Figura tomada derftto et al. (1999)

(2001b) y Liu et al. (2004b), tienen medidas de la linea [ 16740, con la que
podemos calcular la abundancia ibnica de*ey asi comparar los resultados de
la abundancia de Fe obtenida: (1) sumando directamenteblasdancias ibnicas
Fet* y Fe™ y (2) utilizando la abundancia ionica Fey el FCI derivado de los
datos observacionales (ecuacion|4.2). El valor del ctei€®/H que aparece en
la tablal 4.10 esta tomado directamente de Rodriguez &R(#005) ya que estos
autores utilizan las mismas intensidades de las lineasnios@ros (Liu et al. 2004b)
y Hyung et al. (2001b). Rodriguez & Rubin (2005) calcularaltaindancia ionica de
Fe"? mediante un programa que resuelve las ecuaciones de eguiigtadistico para
un atomo de 33 niveles utilizando las fuerzas de colis&#ldang & Pradhan (1997),
las probabilidades de transicion de Fischer & Rubin (2D@4&arstang (1958), los
niveles de energia los toman de la base de datos HJIfB'Utilizan las condiciones
fisicas T.([O I11]) y n.. Los resultados para NGC 6826 y NGC 6884 obtenidos

mediante el FCI de la ecuacion 4.2 y mediante la suma de lasdahcias ionicas

http://Physics.nist.gov
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Fe™ y Fe™® son consistentes dentro de los errores, en el caso de IC 486&y6210
las diferencias son algo mayores (0.3 — 0.4 dex respectivia@nd=ste comportamiento
no es sorprendente ya que en la figura 2 de Rodriguez & Rud@bj2en la que estos
autores representan x{(@x(Fe"*) frente al grado de ionizacioriog (OT/O*t), se
observa que tanto IC 4846 como NGC 6210 no siguen la mismanerad que el
resto de objetos. Por lo tanto es previsible cierta disperdebida a diferencias de
un objeto a otro, como hemos visto que ocurre también ensel da los modelos de

fotoionizacion (pagind9).

Para 10 NPs de las 18 que componen la muestra estudiada, baltwaado por
primera vez la abundancia de Fe. Las 7 NPs que tienen valerksabundancia de
Fe anteriores a los nuestros son las estudiadas por Liu(@bada) —IC 3568, NGC
40, NGC 6210, NGC 6720, NGC 6826 y NGC 6884—, y por Pottasch ¢2@03)
—NGC 40 y NGC 6153—, a partir de datos en los intervalos indjar ultravioleta y
visible. La abundancia ibnica de Fecalculada por Liu et al. (2004a) y Pottasch et al.
(2003) es diferente a la que obtenemos nosotros en todogsos @ excepcion de
NGC 40 (Pottasch et al. (2003) obtienen 12o¢ Fe'*/HT = 5.54) y NGC 6720
(Liu et al. (2004a) obtienen 12lbg Fe"*/H™ = 4.71), las diferencias en las otras NPs
llegan hasta casi 1 dex, en el caso de IC 3568. Como en las NiRaslas del trabajo
de Liu et al. (2004a), las intensidades de las lineas glizamios son las mismas que
las que utilizan estos autores, es evidente que los datoscts que usan Liu et al.
(2004a) difieren de los nuestros, ademas el FCI tambiérnfegmnte. Pottasch et al.
(2003) utiliza datos en el intervalo infrarrojo del espectfonde mide las lineas [Fe
1] A\25.988 y [Fe Ill]]\22.926, ambas lineas en NGC 40 y solo la tltima en NGC
6153. El FCI que utilizan Pottasch et al. (2003) es 1.5 par&MG y 2 para NGC
6153, son valores relativamente altos, teniendo en cueetamel intervalo infrarrojo,
generalmente se pueden medir lineas de un mayor nUmeooel pero [Fe IV] —que
contribuye de manera importante a la abundancia total de ir@tiene lineas en este

intervalo. Por un lado, podemos decir que los datos atGmee hemos utilizado
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y los diferentes FCI calculados en Rodriguez & Rubin (20@&3 permiten confiar
en nuestros resultados. Ademas, en el caso de las NPs dexeifcion, donde
Fet* y Fe"® son los iones mas abundantes, el uso del intervalo infoarno tiene

ventajas sobre el intervalo optico —en cuanto a los iondesigue podemos medir
sus lineas—, no ocurre lo mismo con las NPs de mayor exaitadionde iones por

encima de F&® seran los mas importantes.

4.2.2.1 ¢Podemos elegir un FCI?

Tal y como se explico en la introduccion, Rodriguez & Ruf2005) proponen
tres variaciones en los datos atbmicos que permitirisolver la discrepancia que se
encuentra entre las abundancias de Fe calculadas: (1)radeald abundancia ibnica
de Fe y un FCI derivado de los modelos de fotoionizacion y (2) dipde la suma

de las abundancias ionicas de"Fey Fe*3. Estas tres variaciones propuestas son:

1. un aumento en el coeficiente de recombinacion total o enaficiente de trans-

ferencia de carga del Fécon H en un factor~10,
2. una disminucion en las fuerzas de colision del’ren un factor~ 2 -3y

3. un aumento en las fuerzas de colision delFen un factor~ 2 — 3.

Si el coeficiente de recombinacion del*fFeo el coeficiente de intercambio de
carga fueran menores en un factor 10, el F&(@")/x(Fe") derivado de los modelos
disminuiria. Segun Ferland (2003), no es inesperado gistaeuna incertidumbre
de un factor 10 en la parte dielectronica del coeficienteed®@mbinacion o en el
coeficiente de intercambio de carga. Por otro lado, losut@dcde las fuerzas de
colision del Fé* realizados por McLaughlin et al. (2002) difieren de los aotes
(Zzhang 1996) en hasta un factor 2. Sin embargo, estos oalsolo tienen en cuenta
las transiciones entre terminos y no la estructura fina. ttzassiciones de estructura

fina son necesarias para el calculo de la abundancia tie yFpara comprobar si los
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datos atbmicos son fiables o no, comparando las intensidtelas lineas predichas
con las observadas. Rodriguez (2002, 2003) compruebaabididad de los datos
atobmicos del Fet que hemos usado en este trabajo, como explicamos en lasecci”
(pagina 21), comparando la intensidad de las lideaf~e 1] predichas y
observadas. Sin embargo, es posible una variacion de tor fac2 en las fuerzas
de colision de Fe' sin que esto afecte a la consistencia que se ha obtenidolantre
abundancias de Fe calculadas con diferentes lineas de [Fe lll] (RodrigueRubhin
2005). Por tanto, el cambio en un facter2 de las fuerzas de colision del Fe
podria explicar, al menos, gran parte de la discrepancergrada. Aunque los nuevos
calculos de McLaughlin et al. (2002) apuntan en esta dibaces necesario disponer
de nuevos valores de las fuerzas de colision déf'Fgie tengan en cuenta la estructura
fina de los niveles. Es mas dificil comprobar la fiabilid&adas fuerzas de colision de

Fe'3 ya que las lineas prohibidas de [Fe V] son mucho mas e&bil

Por el momento no podemos descartar ninguna de las tresligaglbs: (1) errores

de un factor~ 2 — 3 en las fuerzas de colision del'Fe(2) errores de un factor 2 —

3 en las fuerzas de colision delFeo (3) errores en el coeficiente de recombinacion
del Fe™3 o en el coeficiente de intercambio de carga dePFe®n H de un factor10;

las tres variaciones en los datos atbmicos son igualméguigiples. Es probable que
la explicacion real para la discrepancia que existe seacaminacion de las tres
posibilidades mencionadas. Por todo esto, en el analisiepor tenemos en cuenta
los tres FCI, que dan cuenta de las tres posibles causas derepéncia, para acotar

el valor de la abundancia de Fe en la muestra de NPs.
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TABLA 4.4: DENSIDAD ELECTRONICA DETERMINADA CON DISTIN-
TOS IONES

OBJETO ne([S 11]) ne([CI 111]) no([AF IV]) NOTAS
(cm™3) (cm™3) (cm™3)

IC 3568 20001200 2500557

IC 4191 8300500 19500350 17200720

IC 4593FM 200079 900" 7’

IC 4846 690015900 126005319 1070073%

IC 5217 4800739 47004500 64001200

JnEr £PM 2001500 1)

NGC 40 1800°% 110075%

NGC 2398FM 260012200  230012% 21007555

NGC 3132 600220 90039 700500

NGC 3242 230079 140059 33007550°

NGC 401500 40007730 (1)

3587.15PM

NGC < 500 47004000 )

3587 25PM

NGC 5882 4900240 49001200 6400130

NGC 6153 420015% 57007135 3000 400°

NGC 62167M 4300162 48002490 720075750

NGC 6210 4200130 450Q;11%0 9000" 1100

NGC6543 6900490 750011800 4400" 550"

NGC 6720 500700 6007300 14004800

NGC 6826 19005% 1800+%% 31007405

NGC 6884 8200812 810011990 1380073200

NOTAS.- Utilizamos la notacion SPM para distinguir las Nfge hemos observado en el

telescopio de San Pedro Martir.

(T) N0 SE obtlene cota mierior, se utlnza mlO; €n el calculo de errores.

(2) En los célculos sblo se obtiene una cota superior pasEa den, ([S I1]).
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ABUNDANCIAS.

TABLA 4.5: CONDICIONES HSICAS DE LA MUESTRA DE NPs

Objeto T.(NTI) (K) T.([OIM]) (K) n. (cm™3)

IC 3568 1880075400 114007599 2200 =+ 400
IC 4191 11000%1500 9900 + 300 15000 =+ 5900
IC 4593 7M 9700 400" 85007500 15004800

IC 4846 1190075900 10500 £400 10100 4 2900
IC 5217 1350075500 10600500 5300 #1000
JnEr M 10300°4° 11700355 200+500
NGC 40 8600+ 300 10600759 1400 =+ 500
NGC 23927M 1260071509 14500 .0 2300 + 300
NGC 3132 9700 £300 9500 = 200 700 4 200
NGC 3242 1200077500 117004300 2300 4 1000
NGC 3587157M 9800 % 1160025 1007300

NGC 35872°"™ 11700°17% 1160089 100109

NGC 5882 10400 4300 9400 = 200 5400 + 900
NGC 6153 10400 £300 910072 4300 + 800
NGC 621677 11500700 10000300 5400+1500
NGC 6210 11000150 96007300 5900 = 2700
NGC 6543 9900509 7900700 6300 = 1600
NGC 6720 10500 + 400 106001399 800 + 500
NGC 6826 106007 &0 9300 = 200 2300 =4 700
NGC 6884 112007 400° 110004300 10000 = 3300

NOTAS.- Utilizamos la notacio®PM para distinguir las NPs que hemos obser-

vado en el telescopio de San Pedro Martir.
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TABLA 4.6: OTROS RESULTADOS DE LAS CONDICIONESIBICAS

OBJETO T ([NII)) (K) T,([O1I]) (K) mn.(cm?) REF.

IC 3568 17800 11400 2000 1
IC 4191 12200 10000 10300 2
IC 4593 9900 8400 2100 3
IC 4846 ~10500 ~10500 9000 4
IC 5217 11000 10700 5000 5
JnEr1 9800 10600 <10 6
NGC 40 8380 10600 1200 1
NGC 2392 10000 14000 3000 7
NGC 3132 9300 9500 600 2
NGC 3242 13400 11700 2100 2
NGC 3587 9400 10600 100 8
NGC 5882 10800 9400 3900 2
NGC 6153 10200 9100 3400 9
NGC 6210 11100 9700 5600 1
NGC 6543 10100 7900 4900 10
NGC 6720 10200 10600 500 1
NGC 6826 10300 9400 2000 1
NGC 6884 11800 11000 7400 1

REF.— (1) Liuetal. (2004b), (2) Tsamisetal. (2003), (3)
Bohigas & Olguin (1996) (4) Hyungetal. (2001b), (5) Hyungk
(2001a), (6) Bohigas (2001), (7) Barker (1991), (8)KwiteHenry
(2001), (9) Liu et al. (2000), (10) Wesson & Liu (2004)
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ABUNDANCIAS.

TABLA 4.7: ABUNDANCIAS IONICAS Y TOTALES DE OXGENO: {X} =

12+log X

OBJETO {Ot/Ht}  {OTt/H*} {OMH}  {O/H} NOTAS v REF.
(OTROS TRABAJOS

IC 3568 571400 837100 8.3700; 8.39 (1a
IC 4191 7.681020  8734+0.05 8.770% 8.78 2)
IC 4593"M 7.257030 8550 857705 8.56 (3)
IC 4846 7.06702  849+0.06 8.5070% 8.53 (4)
IC 5217 6.627071  8.70%00%  8.70700 8.65 (5)
JnEr P 8.431%  7.64700% 85605 8.78 (6)
NGC 40 8.63+0.08 7.07100:  8.64700% 8.70 (1)
NGC 23927M 745030  8.07700: 831005 8.53/8.44 (7)/(8)b
NGC 3132 8.43+0.07 851+0.04 877730 8.82 2)
NGC 3242 6.567018  842+0.04 8.49700 8.52 (2)c
NGC 35871°FM 8.1071>  8.2740.06 8.567(; 8.66 (9)d
NGC 358725°M  7.74703%  8.25+0.06 8.437(. 8.66 (9)d
NGC 5882 6.951006  8.65+0.04 8.66'00 8.69 2)
NGC 6153 72700 8.621007  8.64'00: 8.70 (10)
NGC 621677  7.15701)  8.54:0.05 8.56')). 8.64 (1)
NGC 6210 7.26%012  863+0.04 8.64700 8.64 (1)
NGC 6543 7.29701%  8.75%00:  8.767)): 8.86 (11)
NGC 6720 8.251096  847+0.04 87902 8.80 (1)
NGC 6826 7.01701)  852+0.04 85373 8.52 (1)
NGC 6884 7.23%01°  8554+0.04 8.60'0% 8.60 (1)a

NOTAS.— (a) O/H = G/H+ + Ott/HT + O*t/HT, O*t/HT se obtiene de la literatura (Liu et al.

20041).

(b) Se utiliza FCI = 1.42 para calcular O/H (Barker 1991) (esto).

(c) Se utiliza FCI = 1.17 para calcular OJH (JT%Qmis g‘t al. 2q08r texto).

(d) Se utiliza FCI = 1.15 para calcular OJH (Kwitter & Heuwv(m (ver texto).
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4.2. CALCULO DE ABUNDANCIAS

TABLA 4.8: LINEAS DE [Fe IIl]] OBSERVADAS EN LASNPS DE LA MUESTRA

Moace.(A)  TRANSICION (TIPO)
4607.03  °D, —* F, (M1)
4658.05 5D, — F4 (M1)
4701.53 5Dy —3 Fy (M1)
473391  °D,—* F, (M1)
4754.69 5Dy —3 F, (M1)
4769.43 5D, —3 Fy (M1)
4777.68 5Dy —* F, (M1)
4881.00 5D, —3 H, (M1)
5270.40  °Ds —3 P, (M1)
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CAPITULO 4. CALCULO DE LAS CONDICIONES HSICAS Y
ABUNDANCIAS.

TABLA 4.9: ABUNDANCIAS |ONICAS Y TOTALES DE F= CALCULADAS
A PARTIR DEL FCI DERIVADO DE LOS MODELOS:{X} = 12+log X

OBJETO {Fe'*/HT} {FelO}* {Fe/H}* {Fe/H}® REF.
IC 3568 3.3950%, —2.150% 6.2200%  6.72 (1)
IC 4191 4531011 3,282 549022 —
IC 4593 FM 5.35(021  _2.050% 6.52"0:2 —
IC 4846 4711917 252029 5997029 —
IC 5217 463192 220703 6501031 —
JnEr PP <6.0 < —2.43 <6.13 —
NGC 40 5571014 298013 566014 6.34/5.78 (1)/(2)
NGC 2392FM 564104 191702 6.40°0% —
NGC 3132 4.097916 439017 438017 —
NGC 3242 3.841028  _2 91026 5 5gH027 —
NGC 3587157 5327015  —2.83732 5.7200% —
NGC 5882 4751012 239013 g 2701 —
NGC 6153 4.28%07%  —3.13721 551707  5.49 2)
NGC 62167 4471028 —2.84702 5721030  5.96 (1)
NGC 6210 4687090 —2.73703 59173  5.96 (1)
NGC 6543 4897050  —2.56715 6.200037  6.45 (3)
NGC 6720 4697012 —3.620015 5.1775  6.20 (1)
NGC 6826 4687051 —2.4970,; 6.04705 558 (1)
NGC 6884 4.76%050  —2.627030 5.997030  5.62 1)

NOTAS.—(a) Calculada en este trabajo a partir de la ecnaktib
(b) Calculada por otros autores (ver referencias).

REF.—(1) Liu et al.[(20044a), (2) Pottasch et al. (2003), éBiivtto et al. (1999)
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4.2. CALCULO DE ABUNDANCIAS

TABLA 4.10: ABUNDANCIAS IONICAS Y TOTALES DE FE CALCULADAS
A PARTIR DEL FCI DERIVADO DE LOS DATOS OBSERVACIONALES{X}
= 12+1log X

Objeto {Fett/HT} {Fe/lO}* {Fe/H}* {Fe/H}® {Fe/H}* REF.
IC 3568 3.39104,  —3.390% 4.9870% — 6.72 (1)
IC 4191 4537014 3727017 5057018 — —

IC 4593 7'M 53503  —2.620% 596702 — —

IC 4846 471553 —3.147%3 5.3607 5.717039 —

IC 5217 463103  —-3.1570% 555708 — —

JnEr M <6.0 <-2.56 <6.0 — —

NGC 40 55701  —2.997012 5.65715 — 6.34/5.78 (1)/(2)
NGC 23927M 5647041 21302 6,182 — —

NGC 3132 4.09793  —4.68715 4.09705 — —

NGC 3242 3.84102 37502 474702 — —

NGC 358715°M 5321018  —2.84703] 57203 — —

NGC 5882 4.757012  —-3.1503; 5.51703 — —

NGC 6153 4281078 —3.7200% 49208 — 5.49 2)
NGC 621G7M 4471028 -3.45727 511703 — 5.96 (1)
NGC 6210 4681930 333019 5321019 579017 5096 (1)
NGC 6543 4.897038  —3.20"047 5.567% — 6.45 (3)
NGC 6720 4691012 —3.647018 5.1470 — 6.20 (1)
NGC 6826 4687014 316016 5377016 554016 558 (1)
NGC 6884 4.76%91 3197018 5417018 536011 562 (1)
NOTAS.—

(a) Calculada en este trabajo a partir de la ecuacion(4.2 segiin el grado de ionizacion (ver texto).

(b) Calculada poL Rodriguez & Rubi% (2005) a partir de la suhe abundancias ibnicas: Fe/H =

Fet T/HT+Fet3/HT.

N Calonlada nar atrac o itarac (ar rafaranciac)
=7 erereep € € < 7

13
REF.—(lJ Liu et al.‘(2004a), (JZ) Pottasch et al. (2003#, €Bivtto et aH(19EJ9)
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ANALISIS DE LOS RESULTADOS

EN ESTE CARTULO COMPARAMOS LAS ABUNDANCIAS DE O Y FE
OBTENIDAS EN LA MUESTRA DE NPS CON LAS DE UN GRUPO DE
REGIONES H Il SELECCIONADAS DE LA LITERATURA. ADEMAS,
UTILIZAMOS DATOS DISPONIBLES EN LA LITERATURA PARA OBTENER

INFORMACION SOBRE EL POLVO QUE SE ENCUENTRA EN LASIPs.

5.1 COMPARACION DE LA MUESTRA DE NPS CON UN

GRUPO DE REGIONEdHII.

LECCIONAMOS una muestra de 10 regiones H Il galacticas con medidas de
SEvarias lineas de [Fe Ill]: M16, M20, NGC 3603, S311, M42, NG&76, M17,
M8, M43 y NGC 7635 (Garcia-Rojas et al. 2006a,b; Estebah @084; Rodriguez
2002; Garcia-Rojas et al. 2004, 2005). En la tabla 5.1 ptes®s las abundancias
ibnicasO*™ /H* y O**/H*, junto con la abundancia total de O, que esta calculada
en todas las referencias como O/H=/@" + O"*/H*, ya que en regiones H Il

sblo esperamos tener contribucion de estos dos iones huledancia total de O.
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CAPITULO 5. ANALISIS DE LOS RESULTADOS

En ninguno de los espectros de estas regiones H Il apareueas|de He I, y
dado que Het y O3 tienen potenciales de ionizacion parecidos —54.4 y 54.9 eV
respectivamente—, la ausencia de lineas de He Il, nosarglie la contribucion
de O™ a la abundancia total no es significativa. En la misma tabtaeagn las
abundancias ionicas d&"y Fe™™ tomadas directamente de la literatura. La abun-
dancia ibnica de&fe™ no es tan importante como la de* ", como es de esperar,
debido al bajo potencial de ionizacion dé&l™, no mucho mayor que el del H (16.2
eV y 13.6 eV, respectivamente). Ademas, existe ciertariiticenbre en el valor de
Fe™, a causa del efecto de la fluorescencia en sus lineas delalutédptico y de
los datos atbmicos utilizados, —que son bastante ingiedomo explicamos en la
seccion4.2.2—, por lo que s6lo podamos hacer una estimacion @eatsindancia
ionica. Los diferentes autores han calculado la abundantal de Fe en las regiones
H Il, en general, utilizando uno o los dos FCI obtenidos podipez & Rubin
(2005), excepto en tres trabajos anteriores a estos réssitaRodriguez (2002);
Esteban et al. (2004) y Garcia-Rojas et al. (2004). Por lgemeidad, nosotros hemos
recalculado la abundancia total de Fe para todas las regidné haciendo uso de
los dos FCI derivados por Rodriguez & Rubin (2005). Los redqresentados para
M43 y NGC 7635 los hemos calculado a partir de la media de |msesobtenidos

por Rodriguez (2002) para diferentes posiciones de lajeegiglestas dos regiones H 1.

En todas las figuras que aparecen en este capitulo, presensélo los resultados
obtenidos para NGC 6210 a partir de nuestras observacignes, los calculados
—para esta misma NP— a partir de las intensidades de |asl|deeLiu et al. (2004b).
En el caso de la abundancia ionica y total del Fe, ambostagss son consistentes
dentro de los errores, mientras que en el caso del O, la abciadetal calculada
a partir de nuestros datos esta de acuerdo con la calculpdeiade los datos de
Liu et al. (2004b) dentro de ur15% (tablas 4.7 y 419). Esto nos indica que, con
espectros profundos tomados en un telescopio de 2.1 m carswmiacion aproximada

de 4A, podemos obtener datos adecuados para llevar a cabo mstdetianalisis,
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5.1. COMPARACION DE LA MUESTRA DE NPS CON UN GRUPO DE REGIONE®#II.

ya que los resultados de la abundancia de Fe son los mismosnerals para NPs
brillantes y dentro de los errores— que los obtenidos arpietios datos de Liu et al.

(2004b), con una resoluciobn mucho mejer2 A).

5.1.1 ABUNDANCIA DE OXIGENO

En la figura 5.1 aparece el cociente de abundancias O/H faégi@do de ionizacion
y se muestran ademas cuatro estimaciones de la abundalaide O para comparar
(Anders & Grevesse 1989; Allende Prieto etal. 2001; Lodd@883; Asplund et al.
2005). De esta figura se desprenden varios resultados nargsantes, que vamos a

discutir a continuacion:

(1) La mayoria de las NPs tienen una abundancia de O mayor ads degiones H II;

(2) Todas las regiones H Il tienen una abundancia de O por debby@albr solar;

(3) La abundancia de O en NPs presenta una dispersion corsalerayor a la de las

regiones H II.
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TABLA 5.1: ABUNDANCIAS IONICAS Y TOTALES DE Oy Fe: {X}=12HogX

REGIONH Il {Of/H*} {Ot*/H*}  {O/M} {Fet/H*} {Fe"t/H*} {Fe/lH} {Fe/H*} REF.
M8 8.39+0.06 7.86-0.03 8.510.05  4.61: 5.580.04 5.69)); 5.6270% (1)
M16 8.47£0.08 7.85-:0.07 8.56:0.07  4.62: 5.0#0.04 5.160,; 5.200015 (2)
M17 7.84:0.09 8.410.04 8.52-:0.04  4.05: 5.240.06 5.82))> 5.627015 (1)
M20 8.46£0.07 7.62:0.08 8.53-0.06  4.51: 5.230.10 5.31);; 5.3105 (2
M42 7.76£0.15 8.43-0.01 8.5%0.03 — 5.32-:0.08 6.0273; 5.78701  (3)
M43 8.46:0.05 7.11#0.65 8.410.15  5.34: 5.920.13 6.01),; 6.0305; (4)
NGC 3576  8.130.07 8.35-0.03 8.56:0.03 — 5.52-:0.05 5.920% 5.91701  (5)
NGC 3603  7.440.11 8.42:0.05 8.46:0.05  4.04: 5.240.06 6.140,; 5.747015 (2
NGC 7635  8.340.05 7.52:0.23 8.42:0.13  4.77: 5.320.12 5.4005; 5.4375  (4)
S311 8.26:0.07 7.810.04 8.39:0.05 — 5.05:0.06 5.170; 5.057057 (6)
NOTAS.—

: valor incierto (ver texto).

* A partir del FCI de la ecuacién 4.1.

** A partir del FCI de la ecuacioh 412 $g(O™/O*+) < —0.1; en caso contrario a partir de la ecua€ion 4.3.
REF.— (1) Garcia-Rojas et al. (2006a), (2) Garcia-Rdjas €2006b), (3) Esteban et/al. (2004), (4) Rodriguez 220()
Garcia-Rojas et al. (2004), (6) Garcia-Rojas et al. (2005

SOAvLINS3d SsOT3d SISITVYNY 'S OT1N1IdVO
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5.1. COMPARACION DE LA MUESTRA DE NPS CON UN GRUPO DE REGIONE®#II.

P &
%8.6 }% 1
Tt 1]

log(0+/0+%)

FIGURA 5.1: Cociente de abundancias O/H frente al grado de ionizatiécirculos llenos repre-
sentan a las NPs de la muestra y las estrellas a las regionekds$ kirculos vacios corresponden a las
estimaciones de O/klobtenidas, en orden descendente, por Anders & Grevessg)(198lders (2003),
Allende Prieto et al. (2001) y Asplund et al. (2005); estdsnes estan colocados arbitrariamente en el

eje delog(O+/O0* ™).

(1) La mayoria de las NPs tienen una abundancia de O mayor a s dediones
H 1. En un principio esperariamos que ocurriera lo comaes decir, que las NPs
tuvieran una abundancia de O menor a la de las regiones H Hugdas NPs son
objetos mas viejos que las regiones H Il y por tanto sus lEsreentrales se han

formado en un medio menos enriquecido.

Distintos autores han encontrado un gradiente en la aburadde oxigeno de
la Galaxia en regiones H Il (Shaver etal. 1983; Vilchez &Ban 1996) y en NPs
(Henry et al. 2004), con objetos mas metalicos hacia drcate la Galaxia. Si este

gradiente de metalicidad es real, los objetos (regionesyHNPs) con mayor abundan-
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CAPITULO 5. ANALISIS DE LOS RESULTADOS

cia de oxigeno deberian estar localizados mas cercaed#locgalactico y viceversa.
Aunque esto si ocurre con las regiones H Il —las dos regidhdk con menor
abundancia de O, S311 y NGC 7635, estan situadas a unaaikstmiactocéntrica
mayor (ver tablgb.2 y figura 5.2)—, no es el caso de las NPs. De hecho, algunos
estudios recientes como los de Stanghellini (2006) y Pe#agMorbidelli (2006),
no encuentran este gradiente de metalicidad galacticetia gl estudio de NPs. En
la figural 5.2 representamos la abundancia de O que hemoddibfsra la muestra
de NPs junto con la de las regiones H Il, frente a la distanaiacgpcéntrica de cada
objeto. La distancia galactocéntrica de la muestra de BRsiinos calculado a partir
de las distancias individuales, para las NPs que tienervakig y en caso contrario
a partir de las distancias estadisticas, ambos valoresdmsnde Zhang (1995). Las
distancias galactocéntricas de las regiones H Il las hawmado directamente de
la literatura (ver tabla 5.2). Tanto para las NPs como pasadgiones H II, se ha

utilizado 8.0 kpc como distancia galactocéntrica del sol.
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FIGURA 5.2:Cociente de abundancias O/H frente a la distancia gakactdca, ver tabla 5.2 para las
referencias. Los diferentes simbolos represergatnellas- regiones H Il de la tabla 5.&irculos llenos
— NPs de nuestra muesttaangulos- NPs ricas en He y N (ver texto). Ademas, mostramoscoonlos
vados las abundancias solares de O obtenidas, en orden descepderinders & Grevesse (1989),
Lodders|(2003), Allende Prieto et al. (2001) y Asplund ef{2005). Elrectangulo rayadacorresponde

a los valores de O/H en el Ml obtenidos por Cartledge et aD4P@epresentativos del disco galactico.
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CAPITULO 5. ANALISIS DE LOS RESULTADOS

TABLA 5.2: DISTANCIAS GALACTOCENTRICAS

OBJETO 12+ogO/H D¢, (kpc) REFERENCIA
REGIONESH I
M8 8.51+0.05 6.4 (1)
M16 8.56+0.07 6.3 (1)
M17 8.52+-0.04 6.8 (1)
M20 8.53+0.06 7.2 (1)
M42 8.51-0.03 8.4 (1)
M43 8.410.15 8.4 (1)
NGC 3576 8.56-0.03 7.5 (1)
NGC 3603 8.46:0.05 8.6 (1)
NGC 7635 8.42:0.13 10.7 2)
S311 8.3%3-0.05 10.4 (1)
NEBULOSAS PLANETARIAS

IC 3568 8.37007 9.3 (3a)
IC 4191 8.7700: 6.7 (3a)
IC 4593 8.570 05 6.1 (3b)
IC 4846 8.500 00 4.4 (3a)
IC 5217 8.7000° 10.8 (3a)
JnEr 1 8.5615 10.0 (3b)
NGC 40 8.640 0% 8.5 (3b)
NGC 2392 8.3100¢ 9.3 (3a)
NGC 3132 8.77004 8.1 (3b)
NGC 3242 8.4900 8.2 (3a)
NGC 3587 8.56 07 8.7 (3b)
NGC 5882 8.43000 6.5 (3a)
NGC 6153 8.66 0, 6.3 (3a)
NGC 6210 8 64002 70 (3a)
NGC 6543 1%%58;832 8.2 (3b)

NGC 6720 8.795 0 7.8 (3a)



5.1. COMPARACION DE LA MUESTRA DE NPS CON UN GRUPO DE REGIONE®#II.

En la figura5.2, hemos representado con un triangulo a las NPs NGC 2392,
JnEr 1 y NGC 3132, que son ricas en He y N (Henry et al. ZDOO:CBxI&:‘JﬂZOOl;

Krabbe & Copetti 2006) para diferenciarlas del resto de N&m abundancias

normales de He y N. En esta figura comprobamos que, en lanregiibe 6 y~ 11
kpc, donde se concentran la mayoria de los objetos, meqtra las regiones H I
si muestran un gradiente de abundancias, las NPs preseraagran dispersion, con
valores de O/H entre 8.31 (NGC 2392)y8.8 (IC 4191, NGC 3132, NGC 6543 y
NGC 6720). Ademas IC 4846 e IC 5217, tienen una abundancia dgativamente
baja/alta respectivamente, teniendo en cuenta su diatgatactocéntrica, que es la
menor/mayor de la muestra respectivamente. Hay que contprgdas incertidumbres
en las distancias de las NPs son elevadas y pueden afecsaealttados, sin embargo,
teniendo en cuenta todo lo anterior, el gradiente de abwnano es —en principio—
una explicacion adecuada al hecho de que encontremos NPsaymr abundancia de
O que la de las regiones H II. Aunque la comparacion entrbua@ancia de O en NPs
y regiones H Il no era uno de los objetivos iniciales de esiia teste resultado es muy
interesante y queremos estudiarlo en detalle en el futama &lo debemos calcular la
abundancia de otros elementos en nuestra muestra de NPwreota con la que se
encuentra en regiones H Il. Nuestra muestra de NPs es dspenia adecuadas para
ello por dos motivos: en primer lugar tiene condiciones dstagion parecidas a las
de las regiones H Il y en segundo lugar, los espectros wdgaon suficientemente
buenos para llevar a cabo este analisis, ya que en todaesheljobuenas medidas de

lineas débiles, como las de [Fe Ill].

(2) Independientemente del valor que tomemos para.Qtétias las regiones H Il
tienen abundancias de oxigeno por debajo del valor salae &.6 y 2.4 veces menor
—utilizando como referencia el valor Ee Lodll rs (2003). dumel estudio particular
de las regiones H Il esta fuera de los objetivos de esta thdigdo a que las utilizamos
para comparar nuestros resultados en NPs comentamos lergesstgunas cuestiones

relevantes. En la figura 5.2 mostramos, ademas de las alziasale O derivadas a
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partir de las lineas prohibidas (estrellas llenas), lderea de O/H para ocho de las
diez regiones H Il calculados a partir de las lineas de rbawecion por Garcia-Rojas
(2006) (estrellas vacias). Estas abundancias son e@tge03 dex mayores a las que
se obtienen a partir de las lineas prohibidas (ver se@®g son consistentes con la
abundancia de O solar, a excepcion de S311, que se encaamtadistancia galac-
tocéntrica mayor que el resto de regiones H Il. Sin embargiegs autores ponen en
duda el uso del sol como referente del Ml, ya que los valoressguobtienen a partir
de la absorcion interestelar en diferentes lineas dérvison menores al valor solar
(Cartledge et al. 2004, y referencias en el articulo). Efigiara/5.2 se muestra con
un rectangulo rayado el intervalo de valores obtenido [saebundancia de O/H por
Cartledge et al. (2004), las abundancias de O calculaddseas prohibidas en las re-
giones H Il de la vecindad solar estan de acuerdo con estdtaess de Cartledge et al.
(2004), aungue mas recientemente Jensen et al. (2005)téwidi valores mas altos
para la abundancia de O en el Ml, entre 8.60 y 8.67. Se han @stpuarias razones
para esta diferencia que existe entre la abundancia de Oyslaanedida en el Mi,

entre ellas la migracion del sol desde una distancia galaotrica menor o la caida de
material enriquecido sobre el sol procedente de exoplsetéros materiales ricos en

metales (Meyer et al. 1998, presenta una revision sobadesa).

Ademas, en relacion al resultado de que la mayoria dePastidnen una abundan-
cia de O mayor a la de las regiones H Il (discutido mas arriadenemos en cuenta
las abundancias de regiones H Il calculadas a partir dariaad”de recombinacion,
éstas estarian de acuerdo con las abundancias de O que bbtanido —mediante
lineas prohibidas— en las NPs con mayor O/H (figura 5.2)a Estmparacion la han
realizado recientemente Pottasch & Bernard-Salas (2806embargo no nos parece
adecuada, ya que estamos comparando abundancias obteredaste lineas de

recombinacion en regiones H Il, con otras obtenidas méellareas prohibidas en NPs.

(3) Si tomamos como abundancia solar 120¢(O/H), = 8.76+0.05 (Lodders
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5.1. COMPARACION DE LA MUESTRA DE NPS CON UN GRUPO DE REGIONE®#II.

2003), las NPs IC 4191, IC 5217, NGC 6720, NGC 6543 y NGC 31id2eh una
abundancia aproximadamente solar dentro de los errorestnas que el resto de NPs
tienen una abundancia subsolar de oxigeno, los casosxtrames son IC 3568 y
NGC 2392 con una abundancia aproximada entre 2 y 3 veces radaolar. Las
estimaciones de Allende Prieto et al. (2001) y Asplund €R8I05) nos llevarian a que
algunas NPs tienen una abundancia de O por encima del vaéor gdeniendo en
cuenta el valor de O/H derivado por Anders & Grevesse (1988gs las NPs tienen
una abundancia de O subsolar. A partir de la fighacomprobamos que, aln en el
caso de que exista el gradiente de O/H, no explica esta diépegn la abundancia
de O obtenida para las NPs. Ademas, si tomamos el intenealatbres de O/H
calculado por Cartledge et al. (2004) para el MI, seria maymiumero de NPs con
O/H por encima de lo esperado. No descartamos que parte tpé&asion obtenida en
la abundancia de O en las NPs se deba a un efecto de edad endiesgsrogenitoras
de las NPs, en el que las NPs que provienen de estrellas jfargesrmas masivas

tendrian una abundancia de O mayor que aquellas cuya pimgesea menos masiva.

Otra explicacion posible a la dispersion encontrada exblandancia de O en NPs
es la nucleosintesis que tiene lugar en la estrella prtgyanie la NP, que podria
afectar la abundancia de O y de otros elementos. Gener@msntsupone que la
abundancia de O en las NPs refleja la metalicidad que teni@edlo interestelar
cuando se formo la estrella progenitora de la NP, sin ensba@stp no tiene por qué
ser cierto en algunas NPs. El inconveniente es que, aundeedemos de manera
cualitativa la nucleosintesis que tiene lugar en las elifezs fases de las estrellas,
las predicciones tebricas cuantitativas son todavidabtes inciertas (Charbonnel
2005). Algunos de los modelos que existen no predicen vanas apreciables en
la abundancia de O a metalicidad solar (Marigo 2001; Marign.€2003; Karakas
2003), pero otros modelos como los tevershooting convectivo de Herwig (2000)
o los de pulsos degenerados de Frost et al. (1998) si preldiaeezcla del material

del nlcleo hasta la superficie, o que elevaria la abunaalecO. Sin embargo, todos
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estos modelos tienen importantes incertidumbres asari@eno el modelado del
proceso de pérdida de masa o la eficiencia en el tercer drpgaquieren de un
estudio mas cuantitativo (Karakas 2003). Para explorar esplicacion queremos
estudiar las abundancias de otros elementos importastasimo N y He —que se
veran afectados por la nucleosintesis estelar— y tami&y S —que al igual que
para el O, en un principio no se espera un enriguecimientaseadtrellas progenitoras

de NPs, al menos a metalicidad solar.

En conclusion, podemos decir que, tanto la diferencia minada entre la abun-
dancia de O en las NPs de la muestra y las regiones H Il esagiéano la dispersion
que existe en el valor de O/H en las NPs, puede ser conseawdndistintoerrores
sistendticoscometidos en ambos tipos de objetos al calcular la aburalaecD o un
efecto real consecuencia de variaciones en las abundancias atmasfériginales de

las estrellas progenitoras de las NPs.

5.1.2 ABUNDANCIA DE HIERRO

En la figura 5.3 se representan los cocientes de abundadncigHt + Fe™t /H*
frente al grado de ionizacion, representado camg(O"/O*"). En esta figura
comprobamos que los objetos de mayor grado de ioniza@berimenor cantidad de
Fet /HT y Fe™ /H", lo que refleja que la abundancia ionicaldte€® empieza a ser

mas importante en la abundancia total de Fe.

En la figura 5.4 aparece el cociente de abundancias Fe/Hidbtenediante el FCI
derivado de los modelos de fotoionizacion (figura 5.4a) diargte el FCI derivado a
partir de datos observacionales de objetos con medidaseafside [Fe lll] y [Fe 1V]

(figura 5.4b), frente al grado de ionizacion. Debido a lasitidumbres asociadas a las
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FIGURA 5.3: Cociente de abundancigs™ /H* + Fe™* /H* frente al grado de ionizacion. Las
estrellas representan a las regiones H Il de la fabla 5.1trageque los circulos son las NPs de nuestra

muestra. La cota superior que aparece en la figura correpohuier 1, para la que la s6lo se ha medido

la linea [Fe 111]A\4658 y en la que no se ha podido eliminar la contribucion dieéa O 11 \4661.

abundancia de Fe que hemos obtenido, en general, no podeilas tie diferencias
en la cantidad de polvo de un objeto a otro, con excepcion@€ R132 que muestra
una abundancia de Fe claramente menor al resto (entre 138000yveces menor al
valor solar). En la figura 5.3 también se observa que estaé¥ié ina abundancia
ibnica Fe + Fe'* por debajo de lo que esperariamos, teniendo en cuentacu dga
ionizacion y la tendencia que se observa de éste con ladetaa abundancias idnicas
Fe" y Fet™; el hecho de que en la figura 5.3 NGC 3132 ya aparezca difecandiel
resto de NPs apunta a que este efecto es real. Esta NP es dejaeydtacion, tiene
una estructura filamentosa (Hora et al. 2004), y es rica en N yKktabbe & Copetti
2006), no hemos encontrado en la literatura otros calaldosu abundancia de Fe.

Para un grado de excitaciobn dado, si existen diferenciasl ggrado de deplecion
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de los objetos, lo que nos indica que aunque las incertidesnbon grandes, hay
diferencias en la cantidad de polvo de unos objetos a otrgs pgeden ser debidas
a diferencias en las eficiencias en los procesos de forma¢wdestruccion de los
granos de polvo en las diferentes NPs. La dispersion quefiemcontrado en los
modelos de fotoionizacion (ver figutal2, pagina 39) y que también es esperable en
el ajuste realizado sobre los datos observacionales, ramegdande como para afectar

este resultado).

En la figura 5.5 mostramos juntos los tres cocientes de abaradaFe/H obtenidos
teniendo en cuenta las tres variaciones en los datos aiéroanentadas en la pagina
16, y la figura 5.6 muestra lo mismo pero para el cociente deddmcias Fe/O.
Las variaciones tan drasticas llevadas a cabo en los dHiogcas permiten acotar
el valor real de la abundancia de Fe. Hemos calculado el gtadieplecion, como
ya mencionamos en la introduccion, como la diferenciaeelaircantidad de Fe que
esta en fase gaseosa y la abundancia solar de Fe: [Fédd{Fe/H) — log(Fe/H), o
[Fe/O] =log(Fe/O)— log(Fe/O),. Teniendo en cuenta las tres variaciones en los datos
atomicos, el factor de deplecion de la muestra de NPs se=atra aproximadamente
entre—3.5y—1.0 (como se observa en la figural5.5), lo que significa que sndgle-
10% del Fe en las NPs se encuentra en la fase gaseosa y elrodstblpmente esta en

forma de granos de polvo.

Comparando las figuras 5.5 y 5.6 se observa que esta Ult@samia una mayor
dispersion. Algunos objetos muestran factores de dépleunienores en la figura 5.6,
lo que puede estar reflejando la incertidumbre que existd gal@ de referencia
qgue se debe tomar para la abundancia de O. Ademas, hay aquectecuenta que,
aungue la mayoria del O se encuentra en la fase gasesossenagsperamos que
parte de &l se condense en granos de polvey@b% segun Cardelli et al. (1996)), lo
que supondriabajarl’ los valores de Fe/O aproximadamente 0.1 dex, esta vamiacid

no afecta de forma significativa a nuestros resultados. #orado, si la dispersion
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esta relacionada con errores sistematicos cometidokaaicelo de las abundancias,
dichos errores sistematicos parecen estar afectando yor meedida al calculo de
O/H que al de Fe/H (en la figua 1l de la pagina 119 de observa la dispersion que
encontramos en la abundancia de O en las NPs de la muestia)diSpersion en la
abundancia de O es un efecto real, consecuencia de la rninté=sis en las estrellas

progenitoras de las NPs, ésto se reflejaria en la figura Bo6ey la figura 5.5.

En el apéndice B aparece el estudio que hemos llevado a oab®la correlacion
entre las abundancias de O y Fe que hemos calculado y désneatametros tomados
de la literatura, como el factor de discrepancia de abunaar{é&DF), el cociente
entre las masas de polvo y gadl ../ Mss) O el cociente de abundancias C/O.
No hemos encontrado ninguna tendencia entre la abundaacke dle la muestra
de NPs y el cocienté/,q./Mg.s, que hemos tomado de Lenzunietal. (1989) y
Stasinska & Szczerba (1999). Sin embargo, existen inlcemires asociadas al modo
en que se calcula este cociente y a las diferentes aproxinexique hacen estos
autores. Este hecho, unido a las incertidumbres en nuedtsaslancias de Fe podria
estar provocando que no veamos una relacion entre el ¢ecmivo a gas y la
abundancia de Fe, como en principio esperariamos. Potaotoo el cociente C/O en
la mayoria de las NPs de la muestra es menor a 1, este vaécaisstiado a estrellas
progenitoras poco masivas. Sin embargo, el calculo dedadancia de C presenta
algunos inconvenientes ya que este elemento no tieneslbrédkantes en el intervalo
visible y ademas algunas de las lineas del intervalowdiigta estan afectadas por
fluorescencia, como C IM1551. So6lo NGC 40 (y quizas NGC 6720, NGC 6826 y
NGC 6884) es una NP con C/9 1, por lo tenemos una muestra representativa para

encontrar una correlacion entre el cociente C/O y la alnridale Fe.
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FIGURA 5.4: Cocientes de abundancia Fe/H calculados a partir del (a)l&@lado de los modelos
de fotoionizacion, (b) FCI derivado de los datos obsenmales, frente al grado de ionizacion. Las

estrellas representan a las regiones H Il y los circulodaNPs de nuestra muestra. La cota superior

que aparece en la figura correponde a JnEﬂ’iO
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FIGURA 5.5: Cocientes de abundancia Fe/H frente al grado de ionizagiparecen los resultados
obtenidos a partir del FCI derivado de los modelos de fote&mion, 0.3 dex menos a los valores ante-
riores y los obtenidos a partir del FCI derivado de los dabiseovacionales. Las estrellas representan a
las regiones H Il y los circulos son las NPs de nuestra maudsarcota superior que aparece en la figura

correponde a JnEr 1.

—1F |
E EE
,2; E
r 31
= 1 2
L 1 j ] o
r o 1 X
— C vl _ J £
o 3 L 1 =
S ok gy b 1,8
\LT-L C r s l“{ i*'—“
w L . @ 1 4
5l ‘ + | e
E Logerl 4 9
r 1 &
—4r 1 3
L %: —-4-37
,5; E
r 04
C T B P BT ST S
—4 -3 -2 -1 0 1 2 3
log(0t/0*7)

FIGURA 5.6: Se representa lo mismo que en la figura anterior para el deside abundancia Fe/O.
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CONCLUSIONES Y TRABAJO
FUTURO

6.1 CONCLUSIONES

Hemos analizado una muestra de 18 NPs de baja excitacioa,ellas observadas
por nosotros y las 13 restantes se han tomado de la literdtarenuestra de NPs es
relativamente joven ya que la mayoria de ellas tienerosr8luperficiales y densidades
electronicas altos: S(B) > 10 ergs'cm-2arcsec? y n. > 700 cnt® respectiva-
mente. JNnEr 1 y NGC 3587 tienen un ${H/ unan, menores a los de las demas NPs
y por tanto serian NPs mas evolucionadas que el resto dedatma. Las conclusiones

a las que hemos llegado a partir de nuestros resultados son:

* Los modelos de fotoionizacion que hemos generadoGiondyestan de acuerdo
con los de Rodriguez & Rubin (2005) y ademas cubren unval@mayor en
grado de ionizacion. A partir de los resultados de estoseoschemos acotado
el grado de excitacion de la muestra de NPs, de manera queiakciones
de excitacibn sean similares a las de regiones H Il y el pliatento utilizado

en Rodriguez & Rubin (2005) sea valido. Para ello hemoscsgnado NPs
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con 1(\4686 He I)/I(H3) <, en las que los iones que mas contribuyen a la

~J!

abundancia total de Fe y O son‘Fe Fe3 y O* y O+ respectivamente.

* La abundancia de oxigeno que obtenemos, para la mayeriasdNPs de la
muestra, es superior a la obtenida para un grupo de 10 regldné de la
literatura. Ademas, esta abundancia presenta cierterdip en las NPs.
Hemos descartado un efecto sistematico relacionado cqmoblema de la
discrepancia de abundancias, ya que no hemos encontragonaimelacion
entre la abundancia de O y el ADF. Por lo tanto, esta dispesidria deberse a
otro error sistematico o podria ser un efecto real. Losetosdde Marigo (2001);
Marigo et al. (2003) y Karakas (2003) no predicen, en pringipariaciones
apreciables en la abundancia de O para esta metalicidazs otodelos de
nucleosintesis estelar en estrellas AGB si predicen tiguetimiento del O en
la superficie de las estrellas, como los de Herwig (2000) wtrabal. (1998),

pero no hay resultados cuantitativos a metalicidad solar.

* La muestra de NPs presenta un grado de deplecion muy al®jmglica que
mas del 90% del Fe que existe en las NPs podria encontraréerrea de
granos de polvo. Dadas las incertidumbres en la abundaadta,dno podemos
hablar de diferencias entre objetos, con excepcion de NG32,3jue muestra
una abundancia de Fe significativamente inferior a la débrés NPs, pero si
de variaciones en el factor de depleciobn entre objetos tomseno grado de
excitacion. Esto podria ser consecuencia de diferemcidas eficiencias en los
procesos de formacion y/o destruccion de los granos de ol las diferentes
NPs.

* El factor de deplecion de las NPs de la muestra y las regibhk tomadas de la
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literatura es similar. Este resultado es relevante, ya goeagen del polvo en
ambos tipos de objetos es diferente, mientras que el polesglencuentra en
las NPs es polvo formado en las atmosferas frias de s@dlasiprogenitoras, el

polvo de las regiones H Il es polvo del MI procesado.

* A partir del cociente de abundancias C/O, podemos decirdgulas 18 NPs de
la muestra, solo NGC 40 es rica en C, once son ricas en O,dredwglosas y
de las otras tres NPs no tenemos datos de su abundancia de KPkaicas en
O estan asociadas a estrellas progenitoras poco masivas redhan sufrido el
tercer dragado—, lo que nos indica que la mayoria de las NRsmuestra son,

en principio, de este tipo.

6.2 TRABAJO FUTURO

* La diferencia que hemos encontrado entre la abundanciaatgédida en NPs y
regiones H Il es un resultado en el que nos parece muy inteespeofundizar.
Para ello, queremos hacer un analisis detallado de |la aboradde diferentes
elementos, entre otros S y Ne, en los que al igual que para @ €2 respera
que su abundancia sea modificada durante la evolucion d&rédl@ progenitora
—al menos a metalicidad solar—, y N o He, que si son modifeagomanera
importante. Estos resultados los compararemos con laslabaias encontradas
para los mismos elementos en regiones H Il. Nuestra muesti®d es especial-
mente adecuadas para ello por dos motivos: en primer liegag tiondiciones de
excitacion parecidas a las de las regiones H Il y en segurgio, llos espectros
utilizados son suficientemente buenos para llevar a cabaeélisis, ya que en
todos ellos hay buenas medidas de lineas débiles, corde [&® II]] que hemos
utilizado en este trabajo. La primera razon nos asegurasfaenos comparando

objetos con condiciones de excitacion similares y la segujue las abundancias
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que vamos a obtener seran fiables. De este estudio podiiaedderse si la
diferencia que hemos encontrado en la abundancia de O en i¢gopes H 11,

asi como la dispersion de O/H en las NPs son consecuengiaafecto real o no.

* Los satélites infrarrojos como ISO y SPITZER, estan géemdo obtener
informacion mas directa del polvo que existe en las NPs.udfl de estos
instrumentos puede ser de gran ayuda para tratar de resdueras de las
cuestiones que aln siguen abiertas. Nos parece intezdsacdr un estudio de
los rasgos de polvo en las NPs de la muestra, ya que hemosatmedprque no
se ha hecho hasta el momento para la mayoria de ellas. Ragoglemos hacer
uso de datos de ISO no publicados —que habra que analizam sidecuados o

no— y ademas podemos obtener nuevos datos con SPITZER.

* Mediante los modelos de fotoionizacion hemos comprolzpagolos FCI utiliza-
dos para calcular la abundancia de Fe en nuestra muestsanfe problemas
en las NPs de mayor grado de ionizacion y utilizarlos en #stede NPs nos
puede llevar a errores en las abundancias calculadas.eEfatd infrarrojo nos
permite el acceso a estados de ionizacion por encima t& Eae seran los
dominantes en las NPs de mayor grado de ionizacion, de meglaitijizando
datos en este intervalo, podremos continuar con el estudia dbundancia de
Fe en NPs, aumentando la muestra a NPs mas excitadas —co@o6BIE2
estudiada por Pottasch & Surendiranath (2007). Al mismoie queremos
seguir ampliando la muestra de NPs de baja excitacion csaradciones en el

telescopio de SPM (México).
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INTENSIDADES DE LAS L INEAS

TABLA A.1: IC 4593 —COCIENTES DE LINEAS RESPECTO Al(H/3)=100—

Aobs Alab ACY lon IPS)IPPS(HB)  T(NI(HB)
3705.03 3703.85 0.380 H 16 9.4 1.8t0.6

* 3705.02 * He l * *

3712.73 3711.97 0.378 H15 D1 1.5t0.2
3727.28 3726.03 0.375 [©on 492 49+7

* 3728.82 * [o 1] * *

3734.37 3734.37 0.373 H13 1:50.09 1.8:0.2
3770.79 3770.63 0.364 H11 36.2 4.4-0.6
3779.43 3779.32 0.362 [Fell] 0.5®.08 0.40.1
3788.14 3787.40 0.360 He l 0:39.07 0.5:0.1
3797.87 3797.90 0.358 H10 28.2 3.4:0.4
3805.22 3805.74 0.356 He | 040.07 0.26:0.08
3819.72 3819.62 0.352 He | HO.1 1.2:0.2
3835.63 3835.39 0.348 H9 49.3 5.3:0.7
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TABLA A.1 — Continuacion.

CAPITULO A. INTENSIDADES DE LAS LINEAS

Aobs Alab fN lon IPP(IIPP(HB)  I(MIT(HB)
3869.01 3868.75 0.339 [Nelll] 282 334
3878.56 3878.18 0.336 Hel 019.07 0.22£0.08
3889.07 3888.65 0.333 Hel =k 2042

* 3889.05 * H8 *

3913.14 3913.41 0.326 [Fell] 0.2D.07 0.253:0.09
3930.96 3929.34 0.321 [Fell] 0.6®.05 0.09:0.06
3969.15 3968.75 0.310 [Nelll] 22 25+3
4009.32 4009.26 0.298 Hel 0:38.09 0.4:0.1
4026.58 4026.21 0.292 Hel 1D.1 1.40.2
4101.95 4101.74 0.267 H 22+1 26+3
4133.61 4132.80 0.257 ol 0.10.08 0.16:0.09
4144.24 4143.76 0.253 Hel 0:38.09 0.4:0.1
4154.46 4153.30 0.250 ol 0.3®.09 0.3:0.1

* 4156.53 * ol *

4255.53 4254.00 0.214 ol 0.23.09 0.2:0.1
4267.65 4267.15 0.209 cll a0.1 0.5:0.1
4340.71 4340.47 0.182 H 43£2 47+4
4363.76 4363.21 0.174 [©m 180.1 2.6t0.2
4388.48 4387.93 0.165 Hel 0540.09 0.6:0.1
4471.69 4471.49 0.134 Hel 4D.3 5.10.4
4634.90 4634.14 0.076 NI 0.710.06 0.74:0.06
4641.40 4638.86 0.074 N I 0.728).06 0.8@:0.06
* 4640.64 * ol *

* 464181 * ol *

* 4641.84 * NI *

* 4643.08 * NIl *
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Aobs Alab AV lon PP HB)  I(MIT(HB)
4648.18 4647.42 0.071 ci 0.70.07 0.76:0.066
* 4649.13 * oll * *

4651.26 4650.25 0.070 cl 0.48.05 0.49:0.05
* 4650.84 * ol * *

4659.02 4658.10 0.067 [Felll] 0.69.06 0.72£0.06
4662.44 4661.63 0.066 ol 0.89.04 0.06:0.04
4685.03 4685.68 0.058 Hell 0.4P.05 0.43t0.05
4702.22 4701.62 0.052 [Felll 0.1D.04 0.13:0.04
4713.21 4711.37 0.049 [ArlV] 0.510.05 0.52:£0.05
* 4713.17 * He l * *

4801.95 4788.13 0.024 NI 0.68.03 0.08:0.03
* 4802.23 * cll * *

* 4803.29 * NIl * *

4861.27 4861.33 0.000 H 100+6 100+6
4880.92 4881.11 -0.006 [Felll] 0.10D.04 0.12:£0.04
4891.72 4890.86 -0.009 ol 0.860.04 0.06:0.04
4899.21 4899.21 -0.012 [Fell] 0.60.03 0.04£0.03
4907.03 4906.83 -0.014 ol 0.10D.05 0.16:0.05
4922.00 492193 -0.019 He | HD.1 1.40.1
4958.77 4958.91 -0.030 [©ong 19711 19411
5006.67 5006.84 -0.044 O] 55531 54432
5015.99 5015.68 -0.046 He | 1.80.07 1.02-0.07
5047.65 5047.74 -0.056 He l 048.03 0.18:0.03
5075.04 5075.74 -0.063 [Felll] 0.8:0.03 0.0#0.03
5149.88 5150.87 -0.083 [Felll] 0.1#D.03 0.09:0.03
5170.50 5170.50 -0.089 [Felll] 0.6€.03 0.06:0.03
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TABLA A.1 — Continuacion.

Aobs Alab fN lon IPP(IIPP(HB)  I(MIT(HB)
5191.88 5191.82 -0.094 [Arll] 0.G80.03 0.0#0.03
5268.77 5270.40 -0.114 [Felll] 0.30.05 0.32£0.05
5516.59 5517.66 -0.169 [CI] 0.420.05 0.38:0.05
5536.91 5537.60 -0.173 [Cl] 0.340.04 0.31%0.04
5666.31 5666.63 -0.198 NI 0.84€.01 0.130.03
5754.86 5754.60 -0.215 [N 1] 0.630.01 0.14:0.03
5876.27 5875.66 -0.236 Hel 8D.2 15.3:0.8
6299.44 6300.00 -0.306 [O1] 0.839.02 0.14:0.04
6312.66 6312.10 -0.307 [snp 0.280.02 0.76:0.06
6548.62 6548.10 -0.344 [N 1] 1.250.05 3.6:0.2
6563.02 6562.77 -0.346 dd 100+4 285+12
6583.67 6583.50 -0.350 [N 1] 3$60.2 10.4:0.4
6678.26 6678.16 -0.364 Hel 14D.06 4.2£0.2
6716.58 6716.44 -0.370 [S 1] 0.2D.01 0.6@:0.03
6730.96 6730.82 -0.372 [S 1] 0.3@®.02 0.84:0.04
7064.63 7065.25 -0.424 Hel 140.06 3.9:0.2
7135.10 7135.80 -0.435 [Arl]  3580.2 9.4£0.5
7280.76 7280.76 -0.458 Hel 029.01 0.73:0.05
7319.09 7318.92 -0.464 [on 0450.02 1.33:0.08
7329.85 7329.67 -0.465 [on 0.38.02 1.04:0.06

I°bs (HB)=4.462<10 2 ergcnr 25!

I(HB)=7.834x10 2 ergcnr?s!
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TABLA A.2: INER 1 —COCIENTES DE LINEAS RESPECTO Al(H3)=100—

Aobs Alab fX) lon IPP(IIPP(HB)  I(MIT(HB)
3710.54 3711.97 0.378 H 15 11425 151-48
3727.05 3726.03 0.375 [O 1] 6084 781195
* 3728.82 * [on * *
3734.05 3734.37 0.373 H13 413 5321
3758.73 3757.24 0.367 ol 298 3714
* 3759.87 0.367 ol * *
3798.16 3797.90 0.358 H 10 30 38+14
3868.09 3868.75 0.339 [Nelll] 9813 122+30
3967.98 3967.46 0.310 [Nelll] 3911 4816
* 3970.07 * H7 * *
4083.61 4083.90 0.273 ol ¥4 20+6

* 4085.11 * Ooll * *

* 4087.15 * Oll * *
4102.56 4101.74 0.267 H 34+5 4149
4340.60 4340.63 0.182 H 41+£3 47+6
4361.65 4363.21 0.174 ©onm =82 0+2
4471.77 447150 0.134 He | 1@ 11£2
4487.61 4487.72 0.128 ol 21 2+1

* 4488.20 * ol * *

* 4489.49 * ol * *

* 4491.07 * cll * *
4610.27 4607.16 0.084 NI 2.7 3.G£0.7
* 4609.44 * ol * *

* 4610.20 * ol * *

* 4613.14 * Oll * *
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TABLA A.2 — Continuacion.

Aobs Mlab FN lon IOPSO)IOPS(HB)  T(MI(HP)
* 4613.68 * oll * *
* 4613.87 * NI * *
4659.44 4658.10 0.067 [Fell]l 2.8 2.4:0.8
* 4661.63 * oll * *
4685.80 4685.68 0.058 Hell 2@ 2142
4713.69 4711.37 0.049 [ArlV] 220.8 2.3:0.9
4713.17 Hel  * *
4740.05 4740.17 0.039 [Arlv] 51 6+1
4861.00 4861.33 0.000 M 100+6 100:6
495851 4958.91 -0.030 [O1l] 16010 157:10
5006.36 5006.84 -0.044 [Olll] 45627 443+29
5198.36 5199.84 -0.096  [NI]  11i#0.9 111
* 5200.26 * N * *
5411.90 5411.52 -0.146  Hell  H®.2 3.26£0.5
5537.27 5537.60 -0.173  [CIIl] 080.4 0.7:0.3
5754.17 5754.60 -0.215 [N  310.3 101
5875.43 5875.66 -0.236  Hell  9D5 28t4
6302.66 6300.34 -0.306 [0l &.6 264
6309.84 6312.10 -0.307 [SIl] 240.3 61
* 6310.80 * Hell  * *
6366.14 6363.78 -0.316 [Oll] 3i0.4 9r2
6547.97 6548.10 -0.344 [NI] 763 217438
6562.80 6562.77 -0.346 100+4 286150
6583.36 6583.50 -0.350 [N 23210 664117
6678.16 6678.16 -0.364 Hel  2D.3 82
6716.49 6716.44 -0.370 [SIl] 90.6 27t5
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TABLA A.2 — Continuacion.

Aobs Alab ey lon ISP (HB) - T(NIT(HP)
6731.01 6730.82 -0.372 [SI] 0.5 224
7063.95 7065.25 -0.424  Hel 104 41
7135.02 7135.64 -0.435  [Arlll] 7:80.7 215
7318.65 7319.99 -0.464  [OIl] B84 21+9
733129 7330.73 -0.466  [Olll] 43 1247

[°bs (HB)=3.663x 10 ergcm2s!
I (H3)=7.970<10 "“ergcn?s!
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CAPITULO A. INTENSIDADES DE LAS LINEAS

TABLA A.3: NGC 2392 —COCIENTES DE LINEAS RESPECTO Al(H3)=100—

Aobs Alab f) lon IPP5()IIPP(HB)  I(MIT(HB)
3728.98 3726.03 0.375 [o 1] 16665 135+38
* 3728.82 * [o 1] * *
3837.09 3835.39 0.348 H9 2:8.2 2.9:0.8
3870.42 3868.75 0.339 [Nelll] 955 118+30
3889.07 3888.65 0.333 He | 13D.8 1744

* 3889.05 * H8 * *
3969.15 3968.75 0.310 [Nelll] 342 42+10
4070.93 4068.60 0.278 [sn HD.2 2.3t0.5
4101.95 4101.74 0.267 H 21+1 25+5
4119.10 4120.84 0.261 He l EB.2 1.5t0.4
4145.07 4143.76 0.253 He | @:D.2 0.8:0.2
4179.28 4179.28 0.240 .1 0.A#0.2
4229.36 4227.74 0.223 NI 0.1 0.4:£0.2
4341.71 4340.47 0.182 H 42+2 477
4364.54 4363.21 0.174 O] 1640.9 19£3
4467.08 4466.42 0.136 ol 0.#£0.08 0.8:0.1
447294 447149 0.134 He | 2D0.2 3.6£0.3
4516.85 4518.15 0.075 N I 1450.1 1.6:0.2
4637.25 4634.14 0.076 NI 3460.2 3.40.3
4643.39 4638.86 0.074 N I 240.1 2.H0.2
* 4640.64 * ol * *

* 4641.81 * ol * *

* 4641.84 * N I * *

* 4643.08 * NI * *
4659.23 4658.10 0.067 [Felll] 280.2 2.4-0.2
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TABLA A.3 — Continuacion.

Aobs Alab AV lon IPPS(IIPS(HB)  I(MIT(HB)
4678.39 4676.24 0.058 ol 0.69.07 0.68:0.08
4686.99 4685.68 0.058 Hell 3P 333
4703.67 4701.62 0.052 [Fellll] 0.50.07 0.53:0.07
4713.07 4711.37 0.049 [ArlV] 280.1 2.6t0.2

* 4713.17 He | * *

4740.81 4740.17 0.039 [Arlll] 1380.1 1.3:t0.1
4756.13 4754.72 0.034 [Felll] 0.33.06 0.33:0.06
4862.53 4861.33 0.000 H 100+6 100+6
4882.58 4881.11 -0.006 [Felll] 0.#®.07 0.7@:0.07
4907.85 4906.83 -0.014 ol 0.19.05 0.19:0.05
4923.67 4921.93 -0.019 He l 080.08 0.86:0.08
4960.14 4958.91 -0.030 [©1m 3580 35H21
5008.17 5006.84 -0.044 O] 1068%0 1036£68
5159.12 5159.44 -0.086 [Fell] 0.2D.03 0.210.03
5270.83 5270.40 -0.114 [Felll] 1.2D0.08 1.12£0.12
5412.22 5411.52 -0.146 He | 2:0.1 1.8:0.2
5518.18 5517.66 -0.169 [CI]  0.290.06 0.2£0.1
5538.29 5537.60 -0.173 [CI]  0.660.05 0.52:0.09
5680.75 5679.56 -0.201 NI 040.07 0.3:0.2
5757.09 5754.60 -0.215 [N 1] 0.720.03 2.2:0.3
5878.32 5875.66 -0.236 He l 38.2 12+2
6303.56 6300.00 -0.306 [O1] 0.43.08 1.3:0.3
6314.86 6312.10 -0.308 [sH] 1.#0.05 3.3:0.6
6367.24 6363.78 -0.316 o1 0.19.02 0.5:0.1
6551.06 6548.10 -0.344 [N 1] 1140.5 326
6563.02 6562.77 -0.346 dd 100+4 286+59
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CAPITULO A. INTENSIDADES DE LAS LINEAS

TABLA A.3 — Continuacion.

Aobs Alab AV lon PP HB)  I(MIT(HB)
6583.67 6583.50 -0.350 [N 1] 31 91£19
6678.26 6678.16 -0.364 He l 1.88.05 3.10.7
6719.44 6716.44 -0.370 [sn 24D.1 +1
6733.80 6730.82 -0.372 [sn 3H#D.1 1G6£2
7067.87 7065.25 -0.424 He | 0488.04 2.4:0.6
7138.20 7135.80 -0.435 [Arlll] 4460.2 12£3
7284.05 -0.458 Hel 0.220.02 0.6:0.2
7322.22 7319.99 -0.464 [©on 1.45.06 41
7333.22 7330.73 -0.465 [o 1] 1.35.05 3.6:0.8

1% (H3)=6.458< 10~ 2ergcm 27!
I(H3)=1.368<10 tergcnr?s!
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TABLA A.4: NGC 3587 (PRIMERA POSICON DE RENDIJA) —COCIENTES DE LINEAS RE-

SPECTO Al(H3)=100—

Aobs Alab f) lon IPS)IPPSHB)  T(N)I(HP)
3729.91 3726.03 0.375 (0] 266+37 30H67
* 3728.82 * on * *
3871.08 3868.75 0.339 Ne  81+5 90£17
3890.82 3888.65 0.333 H8 22 265

* 3889.05 * Hel * *
3970.63 3967.46 0.310 Ne  43+3 48+8

* 3970.07 * H7 * *
4103.85 4101.74 0.267 H 25£2 27+4
4342.68 4340.47 0.182 H 44+3 4745
4365.27 4363.21 0.173 [@] 8.0+0.6 8t1
4473.72 447150 0.134 He 4.9+04 5.10.6
4515.34 451490 0.118 [Fg 0.7£0.2 0.A#0.2
* 451486 * NI * *
4644.15 4640.64 0.073 N 0.6+0.2 0.A#0.2
* 464181 * o1 * *

* 4641.84 * NI * *

* 4643.08 * NI * *
4656.95 4658.01 0.067 [Fe] 0.4£0.2 0.4£0.2
4662.15 4661.63 0.066 0] 0.4+0.2 0.4£0.2
4687.92 4685.68 0.058 He 16+1 17+1
4702.56 4701.62 0.052 [Fe] 0.2+£0.2 0.2£0.2
4713.86 4711.37 0.049 [Av] 1.1£0.2 1.2£0.2
* 4713.17 * Hel * *
4743.35 4740.17 0.039 [Av] 0.3£0.2 0.4£0.2
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CAPITULO A. INTENSIDADES DE LAS LINEAS

TABLA A.4 — Continuacion.

Aobs Mlab FN lon IS O)IPPS(HB)  T(MI(HP)
4863.37 4861.33 0.000 (M 1006 100:6
4923.76 4921.93 -0.019 He 1.1+0.2 1.1£0.2
4960.98 4958.91 -0.030  [@] 299+17 296:18
5008.87 5006.84 -0.044  [@] 850+49 838L52
5408.63 5411.52 -0.146  He  0.44:0.04 1.3:0.1
5515.71 5517.66 -0.169  [@I] 0.24+0.04 0.2:0.1
5536.92 5537.60 -0.173  [@I] 0.27+0.05 0.8:0.2
5753.06 5754.60 -0.215  [N]  0.73+0.06 2.2:0.3
5874.38 5875.66 -0.236  He  4.09:0.2 121
6232.72 6233.80 -0.295 He  0.40:0.06 1.2:0.2
6298.11 6300.34 -0.306 [Q 2.6+0.1 8r1
6311.24 6310.80 -0.308 Hell 0.5D.06 1.5:0.3
* 6312.10 * [Sm]  * *
6361.78 6363.78 -0.316 [Q  0.85+0.07 2.4:0.4
6546.50 6548.10 -0.344  [N] 14.3:0.6 417
6561.26 6562.77 -0.346 4 100+4 286148
6581.87 6583.50 -0.350  [N] 4242 119+20
6676.58 6678.16 -0.364 He  1.15:0.06 3.3:0.6
6714.74 671644 -0370 [§ 8.0+0.4 23t4
6729.11 6730.82 -0.372 [§  5.8+0.2 16+3
7063.38 7065.25 -0.424  He  0.68:0.06 1.9:0.4
713355 7135.80 -0.435  [An] 4.8+0.2 13t3

1903 (H3)=3.629% 10~ Pergcnr2s!
I (HB3)=5.425<10 Bergcnm?s!
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TABLA A.5: NGC 3587 (SEGUNDA POSICON DE RENDIJA) —COCIENTES DE LNEAS

RESPECTO Al(H3)=100—

Aobs Alab f) lon IPS)IPPSHB)  T(N)I(HP)
3728.76 3726.03 0.375 [0 244417 27H56
* 3728.82 * omnm * *
3797.61 3797.90 0.358 H 10 16 18t6
3869.75 3868.75 0.339 Ne  74t4 84+15
3889.79 3888.65 0.333 Hel 22 25+5
* 3889.05 * H8 * *
3970.25 3967.46 0.310 Ne  29£2 33+6
* 3970.07 * H7 * *
4024.08 4026.08 0.293 NI 3HD.4 3.6£0.7
4026.21 He * *
4070.46 4068.70 0.278 153 3.1+£0.4 3.4:0.6
* 4069.89 * Oon * *
* 4072.16 * Oon * *
4102.88 4101.74 0.267 H 25+2 27+4
4341.62 4340.47 0.182 H 44+3 4745
4364.32 4363.21 0.174 [@] 7.8+0.7 8t1
4473.00 447150 0.134 He 4.3+0.6 4.5-0.7
4686.80 4685.68 0.058 He  14.8£0.9 15+1
4713.66 4711.37 0.049 [Av] 0.8+£0.2 0.8£0.2
* 4713.17 * Hel * *
4862.21 4861.33 0.000 H 100+6 100£6
4922.61 4921.93 -0.019 He 0.9+£0.2 0.9t0.2
4959.70 4958.91 -0.030 [@] 283+16 280t16
5007.56 5006.84 -0.044 [@] 824447 81150
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CAPITULO A. INTENSIDADES DE LAS LINEAS

TABLA A.5 — Continuacion.

Aobs Alab AV lon IPP()IIPP(HB)  I(MII(HB)
5411.83 5411.52 -0.146 He  1.0£0.2 1.6:0.2
5518.62 5517.66 -0.169 [@] 0.4+0.1 0.4:0.1
5538.10 5537.60 -0.173 [@] 0.5+0.1 0.5:0.1
5753.45 5753.06 -0.215 [N] 0.8+0.1 2.4:04
5874.68 5875.66 -0.236 He  4.0£0.3 12£2
5930.90 5931.84 -0.246 He 0.4+0.1 1.2#0.3
6233.27 6233.80 -0.295 He 0.8t£0.1 2.3:04
6297.11 6300.34 -0.306 (8] 0.9£0.3 2.6£0.9
6311.47 6312.10 -0.307 [@|] 0.5+0.1 1.5t0.4
6310.80 * Hell * *

6546.99 6548.10 -0.344 [N] 14.4+0.8 447
6561.63 6562.77 -0.346 dd 100+4 285+-46
6582.27 6583.50 -0.350 [N] 42+2 12G+20
6677.58 6678.16 -0.364 He 1.0+£0.2 2.9:£0.6
6715.12 6716.44 -0.370 53] 8.3£0.6 234
6729.60 6730.82 -0.372 153 5.8£0.5 16£3
6826.69 6827.04 -0.387 He 1.7£0.2 4.9:0.9
7064.09 7065.25 -0.424 He 0.8£0.3 2.3:0.8
7133.92 7135.80 -0.435 An 4.6+0.6 13£3

190 (HB)=2.724x 10~ Bergcn2s~!
I (H3)=4.072<10 Bergcm?s!
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TABLA A.6: NGC 6210 —CGOCIENTES DE LINEAS RESPECTO Al(H3)=100—

Aobs Alab f) lon 1P M)ITOPS(HB)  T(MI(HB)
3678.99 3679.36 0.386 H21  @8.6 1.00.6
* 3682.81 * H20  * *
3703.35 3703.86 0.380 H16  340.2 3.7:0.5
* 3705.02 * He | * *
3710.81 3711.97 0.378 H15 8.1 1.5:0.2
3726.58 3726.03 0.375 o 3= 40+5

* 3728.82 * [O11]

3734.36 3734.37 0.373 H13 6.1 1.9:0.3
3749.37 3750.15 0.370 H12 — 2D.2 3.2:0.4
3756.41 3757.24 0.368 om D1 1.4:0.2
3770.16 3770.63 0.364 H1l  38.2 4.4:0.6
3789.44 3791.41 0.359 ol 0.5M.09 0.6:0.1
3797.04 3797.90 0.358 H10  438.3 4.9-0.6
3806.76 3805.74 0.357 He | 0:30.06 0.35:0.08
3818.55 3819.62 0.352 He | 1D.1 1.3:0.2
3834.65 3835.39 0.348 H9 6:8.4 8t1
3842.95 3842.82 0.346 ol 0.19.06 0.15:0.08
3850.34 3851.03 0.344 ol 0.2%9.08 0.29:0.09
3857.28 3856.02 0.342 Sill 0.40.08 0.5:0.1
* 3856.13 * ol

3868.05 3868.75 0.339 [Nelll] ze41 87+11
3888.18 3888.65 0.333 H8 14 20.3:2.5
* 3889.05 * He |

3908.76 3907.46 0.328 ol 0.10.06 0.16:0.07
3917.87 3918.98 0.325 cll 0.29.07 0.29:0.09
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CAPITULO A. INTENSIDADES DE LAS LINEAS

TABLA A.6 — Continuacion.

Aobs Alab fN lon ISP (HB)  I(MIT(HB)
3967.66 3967.46 0.310 [Nell] 42 45+5

* 3970.07 * H7 * *

3992.46 3994.99 0.302 NI 0.33.07 0.370.09
3999.10 3998.63 0.301 N I 0.160.07 0.18:0.08
4008.78 4009.26 0.298 Hel 02£0.08 0.8:0.1
4025.47 4026.21 0.292 Hel 29.2 2.8:0.3
4034.29 4035.08 0.289 NI 0.88).04 0.0#0.05
4040.52 4041.31 0.287 NI 0.220.07 0.24:0.08
4068.56 4068.60 0.278 [sn HD.1 1.40.2

* 4069.89 * ol * *

* 4072.16 * ol * *

4075.60 4075.86 0.276 ol 0.68.08 0.8:0.1

* 4076.35 * [sn * *

4083.58 4083.90 0.273 ol 0.60.04 0.00.04
* 4085.11 * oll * *

4088.47 4087.15 0.271 ol 0.19.05 0.22£0.06
* 4089.29 * ol * *

* 409293 * ol * *

4101.01 4101.74 0.267 HG6 23 28+3
4119.33 4120.84 0.261 Hel 028.06 0.3@0.07
4144.06 4143.76 0.253 Hel 04£8.06 0.58:0.08
4226.95 4227.20 0.223 [FeV] 0.2D.06 0.24:0.07
4238.64 4237.05 0.220 NI 0.240.06 0.22£0.07
* 4240.78 * NI * *

4259.57 4257.80 0.212 Ne Il 0.19.06 0.1#0.06
4265.90 4267.15 0.209 cll 0.6D.07 0.66:0.09
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TABLA A.6 — Continuacion.

Aobs Alab fN lon IPP5(IIPPS(HB)  I(MIT(HB)
* 4273.10 * ol * *

4275.35 4275.55 0.206 ol 0.19.05 0.230.05
* 427599 * ol * *

* 4276.28 * ol * *

* 4276.75 * ol * *

* 427743 * ol * *

* 427789 * ol * *

* 4281.32 * ol * *

* 4282.96 * ol * *

4285.33 4283.73 0.202 ol 0.3D.03 0.12:£0.03
* 4285.69 * ol * *

* 4288.82 * ol * *

* 4291.25 * NI * *

* 429216 * NI * *

* 4294.78 * NI * *

* 429492 * NI * *

4316.52 4313.44 0.191 ol 0.28.04 0.3@0.05
* 431540 * ol * *

* 431583 * ol * *

* 4317.14 * ol * *

* 4317.70 * ol * *

* 4319.63 * ol * *

4339.84 4340.47 0.182 H5 4P 47+4
4362.56 4363.21 0.174 [©nm] 6603 6.4£0.5
4377.94 4379.11 0.168 N I 0.69.03 0.16:0.03
* 4379.55 * Ne Il * *

153



CAPITULO A. INTENSIDADES DE LAS LINEAS

TABLA A.6 — Continuacion.

Aobs Alab fN lon ISP (HB)  I(MIT(HB)
4387.65 4387.93 0.165 Hel 0469.05 0.620.07
4399.12 4397.99 0.161 Ne Il 0.89.02 0.05:0.02
4407.75 4409.30 0.157 Ne Il 0.10.03 0.130.03
4412.70 4413.11 0.156 Ne ll 0.68.03 0.08:0.03
* 4413.22 * Ne ll * *

* 441490 * ol * *

4427.57 4428.52 0.150 Ne ll 0.16.03 0.140.04
* 4428.64 * Ne Il * *

* 4430.94 * Ne Il * *

4455.12 4457.05 0.139 Ne ll 0.68.03 0.08:0.04
* 4457.24 * Ne ll * *

4464.00 4466.42 0.136 ol 0.8®.03 0.0#0.03
4470.81 447150 0.134 He l 5:P.3 5.5£0.4
4510.01 4510.91 0.120 N I 0.10.04 0.14:0.04
4519.27 4518.15 0.117 N I 0.19.03 0.15:0.04
4533.80 4530.41 0.111 NI 0.19.04 0.26:0.04
* 4430.86 * N 11 * *

* 4434.58 * N 11 * *

4571.64 4571.10 0.098 Mg 1] 0.19.04 0.26:0.04
4634.30 4630.54 0.076 NI 0.40.04 0.48:0.04
* 4434.58 * N 11 * *

4640.29 4638.86 0.073 ol 1.10.07 1.14-0.08
* 4640.64 * N 11 * *

4648.54 4647.42 0.070 ci 0.43).06 0.7#0.06
* 464780 * ol * *

* 4649.13 * ol * *
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TABLA A.6 — Continuacion.

Aobs Alab fN lon IPP5(IIPPS(HB)  I(MIT(HB)
* 4650.25 * cl * *

* 4650.84 * ol * *

* 4651.47 * cl * *

4658.80 4658.10 0.067 [Felll] 0.4@.04 0.410.05
* 4661.63 * ol * *

4673.26 4673.73 0.062 ol 0.1£0.04 0.18:0.04
* 4676.21 * ol * *

4684.94 4685.68 0.058 He ll 2.1 2.3:0.1
4695.34 4696.35 0.054 ol 0.840.02 0.04:0.02
* 4699.22 * ol * *

4711.00 4711.37 0.049 [Aril] 240.1 2.1H0.1

* 4713.17 * He l * *

4739.25 4740.17 0.039 [Arlll] 1460.1 1.6t0.1
4779.30 4777.88 0.027 [Fellll] 0.88®.03 0.0#0.03
4786.29 4783.34 0.024 o 0.80.03 0.0#0.03
* 478590 * CIv * *

* 4788.13 * NI * *

4860.16 4861.33 0.000 H 100+6 100G+6
4883.96 4881.11 -0.006 [Felll] 0.83.02 0.03:0.02
4920.77 4921.93 -0.019 Hel 149.09 1.48:-0.09
* 492453 * ol * *

4931.37 4931.80 -0.022 O] 0.580.05 0.55:0.05
4957.53 4958.91 -0.030 [©nmy 34620 342£20
5005.38 5006.84 -0.044 O 9866 96857
5047.65 5047.74 -0.056 Hel 048.02 0.1%:0.02
5189.29 5191.82 -0.094 [Arlll] 0.650.01 0.05:0.01
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TABLA A.6 — Continuacion.

CAPITULO A. INTENSIDADES DE LAS LINEAS

Aobs Alab fN lon ISP (HB)  I(MIT(HB)
5197.10 5199.84 -0.096 [N1] 0.10.01 0.12£0.01
5341.23 5342.38 -0.131 cll 0.82.01 0.02:£0.01
5410.37 5411.52 -0.146 He ll 0.10.02 0.13:0.02
5515.53 5517.66 -0.169 [Cl]  0.350.02 0.32£0.03
5535.62 5537.60 -0.173 [CI]  0.420.03 0.32£0.03
5688.99 5686.21 -0.202 NI 0.863.01 0.02:£0.01
5753.91 5754.60 -0.215 [N11] 0.130.01 0.46:0.03
5800.08 5801.51 -0.223 CIv 0.83.006 0.1&0.02
5810.49 5812.14 -0.225 CIv 0.83.006 0.1&0.02
5874.48 5875.66 -0.236 Hel 8.2 15.£0.9
5931.30 5931.78 -0.246 NI 0.0%D0.003 0.0568:0.008
* 5931.84 He ll * *

5942.91 5941.65 -0.248 NI 0.01D.003 0.03%0.009
6036.99 6036.70 -0.264 He ll 0.088.002 0.002:0.007
6100.16 6101.83 -0.274 [K1V] 0.0290.004 0.020.01
6158.36 6157.60 -0.283 [MnV] 0.066).003 0.018:0.008
6299.32 6300.30 -0.306 [O1] 0.#0.03 2.2£0.1
6310.85 6312.10 -0.308 [SH] 0.38.02 1.130.05

* 6310.80 He ll * *

6362.80 6363.78 -0.316 [O1] 0.26).01 0.74:0.04
6460.37 6461.95 -0.331 Cll 0.028.004 0.0240.01
6546.89 6548.10 -0.344 [N1] 280.1 7.2£0.3
6561.29 6562.77 -0.346 A 100+4 285+12
6582.05 6583.50 -0.350 [N 1] 640.3 19.6£0.8
6676.48 6678.16 -0.364 He l 1.50.07 4.2£0.2
6714.88 6716.44 -0.370 [sn 0.8D0.04 2.3:0.1
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TABLA A.6 — Continuacion.

Aobs Alab f lon ISP (HB) - T(AIT(HB)
6729.20 6730.82 -0.372  [SI]  1.39.06 3.8:0.2
7062.96 7065.25 -0.424  Hel  1.80.08 5.0£0.2
7133.30 7135.80 -0.435  [Arlll] 3:80.2 10.4£0.5
7279.45 7281.35 -0.458 Hel  018.01 0.5@:0.03
7316.92 7319.99 -0.464  [Ol]  0.8D.04 2.2:0.1
7327.67 7329.67 -0.465 [Oll]  0.69.03 1.9:0.1

|90 (H3)=1.396< 10 tergcnm2 st

| (HB)=5.780<10 tergcnr2s!
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ANALISIS COMPLEMENTARIOS
DE LOS DATOS

B.1 ELPROBLEMADE LADISCREPANCIADE ABUNDAN-

CIAS

Desde finales de los afos 60 se ha encontrado que existesanepdincia entre
las abundancias obtenidas mediante las lineas de exciteglisional (LEC) o lineas
prohibidas y las obtenidas con las lineas de recombingtiR) o lineas permitidas,
con valores mayores en las abundancias derivadas medartR| Esta discrepancia,
también presente en las regiones H II, es de un factor 2 — 8 erayoria de las NPs,
pero llega a un factor 10 —o mas— en el 10 % de ellas (Tsamisguignot 2005),
e incluso se conocen algunos casos extremos, como AbelbBQra discrepancia de
un factor 700 (Ercolano et al. 2004). Parece claro que ueaatitia de esta magnitud
en las abundancias calculadas no puede deberse a erroes datds atbmicos sino
que debe ser consecuencia de un efecto real. Existen dogegtap que tratan de

explicar esta diferencia:
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*

Peimbert ‘(1967) muestra que en una nebulosa termicanr@mbenogénea, las
regiones mas calientes pesaran mas en la emision deEl@sntientras que la
emision de las LR estara dominada por las regiones mas. frPor lo tanto,
las temperaturas derivadas con diagnosticos que inclulg@nestaran sobresti-
madas y las abundancias subestimadas. Segln este auwécerfmmas fiable
utilizar las LR en lugar de las LEC para el calculo de abuniden sin embargo
esta explicacibn no funciona para los casos mas extremafisdrepancia de

abundancias (en NPs), en los que las fluctuaciones de tetmger,goor si solas,

no sirven para solucionar la diferencia entre abundantiasef al. 1995).

* Liu et al. (2000) defienden un modelo nebular de dos fasesimmusiones ricas

en metales —pobres en H— embebidas en un material difuso tHiciaad
“normal’. La fase rica en metales se espera que tenga una temperatsira m
baja y por tanto s6lo emitira LR (practicamente no habrasion en LEC), sin
embargo en la fase con una metalicidad normal y una temparatti0000 K si

se originaran LEC.

Cuarenta afos despues del trabajo de Peimbert (196 &batalsobre la discrep-

ancia de abundancias sigue abierto. Stasinska & SzczZ20ba ) proponen, a partir de

los resultados que obtienen con una serie de modelos derictacion, que una gran
cantidad de granos de polvo pequefios en NPs con variadersdesnsidad moderadas
podrian ser los causantes de las fluctuaciones de temqzerdémiendo en cuenta esta
hipotesis, y que, ademas, una relacion entre la aburaldedO que hemos calculado
y el ADF puede darnos informacion sobre posibles errorstersiaticos cometidos
en el calculo de dicha abundancia en las NPs de la muestrggrobamos si existe
alguna relacion entre el factor de discrepancia de abwmaifconocido como ADF
por sus siglas en inglés) de nuestra muestra de objetosablaslancias calculadas
en este trabajo. Si calculambg[ADF(O*")] = log(Of 1 /0{#.), —donde @4 es la
abundancia idnica O calculada a partir de las LR y;Q es la abundancia ionica de

O"* calculada a partir de las LEC—-, obtenemos valores para Rssde la muestra
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B.1. EL PROBLEMA DE LA DISCREPANCIA DE ABUNDANCIAS

9.0 [ T T T
[ 1 [ FCI de los modelos 1
e .
8.8 & 1 g L.
—~ B *x e ° . I
E . T Of .
S L . . . E E . *
8.6 . i e r *
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log ADF(0*+) log ADF(0*+)
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12+log(Fe /H)
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FIGURA B.1: variacion de los cocientes de abundancias (a) O/H, (b) Befivado del FCI de los
modelos y (c) Fe/H derivado del FCI de los datos observatdsneespecto dbg[ADF(O*)]. Los

circulos negros representan a las NPs de la muestra y feliassa las regiones H 1.

gue se encuentran entre 0.12 y 1.26 dex (para IC 5217 y NGCsp@ctvamente).
En el caso de las regiones H Il todos los valores son infexiar®.45 dex. En los
numerosos trabajos que hay sobre el tema de la discrepam@huhdancias, se ha
tratado de buscar diferentes correlaciones entre losnadrés nebulares y el ADF,
ya que cada una de las explicaciones propuestas para messilegoroblema predice
distintas relaciones entre ellos. Algunos autores, conroédia& Dinerstein (2001) y
Liu et al. (2004a), han encontrado una correlacion enth& y parametros fisicos de
evolucion como el tamafo de la NP o el brillo superficialglee sugiere la existencia

de un factor evolutivo en esta discrepancia de abundarigids. figura B.1 mostramos

161



CAPITULO B. ANALISIS COMPLEMENTARIOS DE LOS DATOS

los cocientes de abundancias Fe/H y O/H calculados pararauesestra de NPs
frente alog[ADF(O"")]. No hemos encontrado una tendencia clara entre el ADF y
la abundancia de O, lo que nos indica que no parece haber cio sfstematico en

el calculo de las mismas relacionado con esta discrepdecidundancias. Tampoco
hemos encontrado ninguna relacion entre la abundancie éa Fa fase gasesosay el

ADF en la muestra de NPs.

B.2 ¢QJE PODEMOS SABER DE LA MUESTRA DENPS A
PARTIR DE LOS DATOS EN EL INTERVALO INFRAR

ROJO?

En el capitulo 1 comentamos tres posibles métodos paundiasel polvo en las
NPs: a partir de los factores de deplecion observados eneates condensables,
a través de la extincion interna o mediante la deteccémademision infrarroja de
los granos de polvo. Existen algunos trabajos en la litewa¢n los que, a partir
de datos en el intervalo infrarrojo, se obtienen diferemp@sametros relevantes en
el estudio del polvo en NPs como el cociente entre las masgmolde (M,oiv.)

Yy 98S (Meas), Mpoivo/Mess, la temperatura del polvo y la luminosidad infrarroja
(Natta & Panagia 1981; Pottasch etal. 1984; Lenzuni et a889;19ajitsu & Tamura
1998; Stasinska & Szczerba 1999; Van Hoof et al. 2000). Adenestudiando los
rasgos del polvo en el espectro nebular se puede deduciNB &s rica en C o rica en
O. A continuacion vamos a utilizar estos resultados odtenpor otros autores para
comprobar si encontramos alguna relacion de estos pa@snmn las abundancias

gue hemos calculado.
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B.2.1 (COCIENTE POLVO A GAS Y TEMPERATURA DEL POLVO DE

LAS NPs

Todavia existen grandes incertidumbres acerca de la\supecia y destruccion de
los granos de polvo en las NPs y por ello se han llevado a calus\eabajos, tratando
de encontrar relaciones entre algunas caracteristidapatd (como el cociente
Mool Mg,s O la temperatura de los granos,.l,) y parametros que caracterizan a
las NPs, como el radio de la NP o su brillo superficial éh H-este Gltimo también

esta relacionado con la edad de los objetos a través deftache la NP, a medida

gue ésta se expande, la densidad decae y el brillo supktdicinien (Phillips 2002, y

referencias en ese trabajo).

Natta & Panagia (1981) estudian una muestra de 12 NPs cos desoe el suelo

de‘MoseIey‘(lQSO), y Pottasch et AI. (1L384) estudian 46 NRsdetos de IRAE‘S

En ambos trabajos obtienen una relacion del la temperdeiraolvo y el cociente
Mool Mg,s con el radio de las NPs. Estos autores llegan a la conclukoque
la temperatura del polvo y el cociente polvo a gas son mayemnekas NPs mas

jovenes (mas compactas) y van disminuyendo a medida quiecgynan las NPs.

Posteriormentia, Lenzuni etul. (1989) utilizan tambiéndatos de IRAS para estudiar
las caracteristicas del polvo en 233 NPs. Segln estoseautomasa de polvo y el
tamafo de los granos disminuyen a lo largo de la evoluada 8lP —también utilizan
el radio de la NP como indicador del estado evolutivo— masjue el nimero de los
granos de polvo aumentay proponen la erosion y destmidg®os granos como causa

de estos resultados. Stasinska & Szczerba (1999) esth@iaNPs con datos de IRAS

y con modelos de fotoionizacion, y obtienen que la tempesatiel polvo es menor
para un valor menor del brillo superficial —este Gltimo gragtro tiene la ventaja
de que es independiente de la distancia, que tiene asoanadgran incertidumbre.

Este resultado dLe Stasihska&Szcsza (1999) es conmpatinl lo obtenido por

LIRAS. Por sus siglas en inglés, Infrared Astronomical [Bate
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Pottasch et al. (1984) y Lenzunietal. (1989). Sin embardgasifska & Szczerba
(1999), no encuentran ninguna relacion entre el cocigfyg,./M..s de las NPs y el

brillo superficial.

Mientras que Pottasch et al. (1984) y Lenzuni et al. (1988p@nen que el polvo
se va destruyendo gradualmente en las NPs (mediante lasefotmergéticos de la
estrella central o por choques), Stasinska & Szczerba9)188 encuentran ninguna
evidencia de esta afirmacion, seglin estos autores, @nteajas a polvo en distintas
NPs es diferente y proponen dos explicaciones para ello:laGNPs se podrian
estar formando con diferentes cocienfés, ../ M. €n la estrella AGB progenitora
o (b) el tiempo que pasa la estrella en la fase anterior a N#drues eficiente el
proceso de aceleracion y expulsion de los granos de psldiferente de un objeto a
otro (sera menor en las NPs con mayor cociente polvo/gaa actlialidad). Si esta
segunda explicacion fuera la correcta se esperaria gu¢Ha con un menor cociente

Mool Mg,s tuvieran estrellas centrales menos masivas —con una évolnés lenta.

Segln Van Hoof et al. (2000), la eficiencia de la destrutaeé los granos de
polvo por parte de los fotones ultravioleta y los procesosltague, que abundan en
las NPs, no es alta, ya que si lo fuera deberiamos encoatg&iPs libres de polvo.
Sin embargo, puede ocurrrir que el polvo sea separado dehgdmnte la presion
de radiacibn y entonces deberia haber un flujo de granolde pacia afuera, o
podria tener lugar la formacion de pequefias condensaxide alta densidad neutras
o parcialmente ionizadas como las que, de hecho, han sidowaloss en algunas
NPs. El analisis de Van Hoof et al. (2000) sobre NGC 644& estdesacuerdo con
los resultados de Natta & Panagia (1981) y Pottasch et aB4)1Que predicen (a
traves de la correlacibn que encuentran Natta & Panadl81{lentre el cociente
polvo a gas y el radio nebular) un cocieitg ../ M,s aproximadamente dos ordenes
de magnitud menor que el que obtienen Van Hoof et al. (20062 pEGC 6445.

Segun Van Hoof et al. (2000), los granos de polvo habridmesivido a los fotones

164



B.2. ( QJE PODEMOS SABER DE LA MUESTRA DENPS A PARTIR DE LOS DATOS EN EL
INTERVALO INFRARROJO?

ultravioletas y a los choques —ya que se observan altas dilepés de elementos
refractarios como Mg, Al y Ca—, aungue no descartan la desfsn de una pequefa

parte del polvo.

En definitiva, todavia no esta claro si existe o no desibncde los granos de
polvo en las NPs o si éstos sobreviven. En esta linea, hamestigado posibles
correlaciones entre las abundancias que hemos calculadsterirabajo y algunos
parametros interesantes que podemos obtener de lauierégblaB.1), ya que
la abundancia de Fe nos informa sobre el polvo que se enauemtta NP. Como
mencionamos en la introduccion, la mayor parte del Fe seaesia en forma de
polvo y la destruccion de una pequefa cantidad del mism@ sever traducida en
un aumento considerable en la abundancia de gas de estenem@or otro lado,
debido a la alta abundancia cosmica de Fe, éste contriteipeanera importante a la
masa de granos de polvo refractarios, y su abundancia esdayteseosa sera un fiel
indicador del grado de concentracion de los elementoaatafios en el polvo. En
primer lugar hemos estudiado la correlacion con el brilipesficial (figura B.2), que
se suele utilizar como indicador de la edad de la NP. Estelddtemos calculado a
partir del flujo total de K y el coeficiente de extincibn de Cahn et al. (1992), vy el

tamafo angular del objeto de Acker et al. (1992) y Tylendd.42003).

El intervalo de brillo superficial de nuestra muestra-s1 < logS(H3) (10~
erg s! cm 2 arcsec?) < 2.6, con la mayoria de los objetos por encima de 1.0
en esta escala —so0lo tres NPs tienen log/B(KH 2.0. A partir de la muestra de
aproximadamente 500 NPs estudiada por Stasinska & Szc¢E9B9), podemos decir
que el intervalo del brillo superficial en NPs €2 < logS(H3) (104 erg s! cm™2
arcsec?) < 4. Segln esto nuestra muestra no contiene a los objetogonerses
—esto puede deberse a que hemos seleccionado aquelles @020 000 cn? —y
tampoco contiene una cantidad importante de NPs mas éwoadas, sbélo JnEr 1y

NGC 3587 estan por debajo de cero en la escala logaritreid®d* erg s cm2
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FIGURA B.2: variacion del cociente de abundancias Fe/H derivado dé&Cade los modelos (b)

FCI de los datos observacionales, respecto al brillo suerfi

arcsec?, con valores-2.1 y —0.9 respectivamente. El hecho de que no encontremos
ninguna correlacion entre la abundancia de Fe de la muesttarillo superficial (tabla
B.1) no indica, necesariamente, que ésta no exista sintabuez no la veamos porque

en la muestra de NPs que estamos estudiando faltan las NRsvolacionadas. En la
figural B.3 mostramos la abundancia de Fe frente al radio aefedlculado a partir

de las distancias de Zhang & Pradhan (1995) y del tamandamnde los objetos de
Acker et al. (1992)) que es otro indicador de la edad (consid® que la velocidad
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de expasion de las NPs es aproximadamente constante)pdarsp observa niguna
tendencia entre la abundancia de Fe y el radio nebular. Lef&cmmtes de correlacion
obtenidos para la abundancia de Fe y los distintos paramgtre se han estudiado

aparecen en la tabR.1.

< ]
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(b)
FIGURA B.3: Vvariacion del cociente de abundancias Fe/H derivado dé&Cade los modelos (b)

FCI de los datos observacionales, respecto al radio nebular

Los valores d€l .y, Y €l cocienteM,, ../ M,,s 10S hemos tomado de los trabajos

de Lenzuni et al. (1989) y Stasihska & Szczerba (1999) lussad datos de IRAS.
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TABLA B.1: CORRELACIONES ENTRE DIFERENTES PARMETROS

PARAMETROS COEF. DE CORRELACION*  SIGNIFICANCIA/NUM.**
Fe/H (m) =S(Hp) 0.22 ~50%/18
Fe/H (0) =S(Hp) ~0.18 ~50%1/18
Fe/H (m) —n, 0.10 ~50%/18
Fe/H (0) —n, ~0.21 ~50%/18
Fe/H (M) —Tpo1vo (1) 0.08 >50%/13
Fe/H (0) Thonvo (1) 0.24 ~50%/13
Fe/H (M) —Myoivol Myas (1)  —0.16 >50%/13
Fe/H (0) Moo/ Myas (1) —0.05 >50%/13
Fe/H (M) T oo (2) —0.05 >50%/12
Fe/H (0) Thonvo (2) ~0.01 >50%/12
Fe/H (M) =Mool Mgas (2)  0.28 ~50%/9
Fe/H (0) ~Myorvo/ Myas (2)  —0.10 >50%/9
Fe/H (M) —Rua ~0.22 ~50%/18
Fe/H (0) —Ruep 0.12 ~50%/18
NOTAS.—

* Calculamos los coeficientes de correlacion de Spearman.

** Nivel de significancia de la hipotesis nula (no hay coa@bn entre los parametros) y
numero de objetos de la muestra.

(m) Fe/H obtenido a partir del FCI derivado de los modelosod@idnizacion.

(o) Fe/H obtenido a partir del FCI derivado de los datos olzsdonales.

REF.— (1) Lenzuni et al. (1989); (2) Stasifska & Szczerie®@9)

Los valores d€/,,.;,, €n ambas muestras son similares en las NPs que hay en comin,
pero en el caso del cocienié, ../ M,,s existen diferencias entre ambos trabajos, que

para las NPs de nuestra muestra llegan a un factbien el caso de IC 5217). Como
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FIGURA B.4: variacion del cociente de abundancias Fe/H derivado dé&Cade los modelos (b)

FCI de los datos observacionales, respecto al cocient® pofjas calculado por Lenzuni et al. (1989)

(circulos llenos) y Stasinska & Szczerba (1999) (coswacios).

se observa en la figura B.4, no hay ninguna tendencia clara dbundancia de Fe
gue hemos calculado nosotros y el cociente polvo a gas enmonde los dos casos,
es importante mencionar que no tenemos datos del cociehie pagas para NGC
3132, la NP con mayor factor de deplecion de Fe. En la mudstE)0 NPs estudiada
por Stasinska & Szczerba (1999), el cociente polvo a gda eatre—4.61 dex< log

(Mpovol Mgas) < —0.88 dex, mientras que en nuestra muestra de NPs este valor se

169



CAPITULO B. ANALISIS COMPLEMENTARIOS DE LOS DATOS

encuentra entre-3.2 y —2.2 dex, esta variacion de solo un dex en nuestra muestra de
NPs podria ser consecuencia de que casi todas ellas stivarakente jovenes, pero es
importante tener en cuenta las incertidumbres en los loglclel cociente polvo a gas.
Segun Stasinska & Szczerba (1999) el error en sus resslegldet 0.3 dex., pero

a esto hay que anadirle las incertidumbres asociadas aféasndes aproximaciones
gue se hacen —y que son dificiles de cuantificar— sobre ehfiande los granos,

su composicion, si hay diferentes especies de granos o noadas, de qué manera
interacciona el polvo con el gas, etc. Estas aproximacjamédas a las incertidumbres

en nuestras abundancias de Fe podrian estar provocandm qe@@amos una relacion

entre el cociente polvo a gas y la abundancia de Fe, comomeigd esperariamos.

B.2.2 NP RICAS ENCY NPs RICAS ENO

El cociente entre las abundancias de carbono y oxigeno &@uy importante
ya que de su valor depende la formacion de un tipo de grangolge u otros en
la estrella AGB. Antes de que tenga lugar el crecimiento deggtanos de polvo, los
atomos libres de C y O tienden a juntarse para formar miaéale CO y los atomos
gue sobran forman compuestos con otros elementos mataicta estrella es rica en
C la especie principal sera el material carbonaceo (cdrcabeiro de silicio, grafitos y
PAHS) mientras que en estrellas ricas en O se espera que &ofogicompuestos de

oxigeno, como los silicatos (Whittet 2003).

La manera mas directa de saber si una NP es rica en O 0 en C &£s tiel
cociente de abundancias C/O. Sin embargo, el calculo dauladancia de C presenta
algunos inconvenientes, ya que este elemento no tieraslimélantes en el intervalo
visible y, por ello, no han estado disponibles muchos val@@bdre su abundancia
hasta que aparecio el IQEademas en el intervalo ultravioleta la extincibn es muy

importante y por ultimo, algunas lineas estan afectpadasefectos de fluorescencia,

2JUE. Por sus siglas en inglés, International Ultraviolgp®rer.
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como C IV \1551. Existen varios trabajos que calculan, a través deénte C/O,

el porcentaje de NPs ricas en C y ricas en O. Por ejemplo, neéeral. (1989)
obtienen que, aproximadamente un tercio de las NPs soreicasigeno (C/CG< 0.8)

y dos tercios son ricas en carbono (C#01.2). Rola & Stasihska (1994) obtienen
que el 35% de las NPs son ricas en C y el 53% son ricas en O ntibzias lineas

C 1l A1909 y [O 1] A5007, mientras que utilizando los resultados de Perinotto
(1991), Rola & Stasinska (1994) obtienen un 57% de NPs gca€ y un 20% de
NPs ricas en O. Rola & Stasinska (1994) explican la difeeeantre ambos resultados
como consecuencia de que Perinotto (1991) ha utilizads ditneas ademas de C

[11] A\1909, por ejemplo C INA267, que tiende a dar valores del cociente C/O mas altos.

Una ventaja del intervalo infrarrojo del espectro es quengierestudiar directa-
mente los diferentes rasgos del polvo presentes en la NIP(2003) hace un analisis
de datos tomados con ISO de mas de 50 NPs y llega a los sigsiiersultados: en el
25 % de las NPs no se detectan rasgos de polvo, el 27 % tieresmaasgolvo basados
en carbono, el 35 % tiene solo silicatos y el 14 % presentatik y UIBs (por sus
siglas en inglés Unidentified InfraRed Bands, que se ifleati con los PAHS). Segln
Volk (2003) el niumero de NPs con rasgos de polvo basados ebadados en C no es

muy distinta, aunque es algo mayor el primero.

En la tablaB.2 aparece la recopilacion que hemos hecho del valor detmie
C/O de las NPs de la muestra. Algunas NPs en las que se haackl@llcociente de
abundancias C/O en distintas referencias, aparecen coaseamn O en unos trabajos y
ricas en C en otros. En estos casos hemos revisado la mangua sae han calculado
las abundancias de O y C, y hemos tenido en cuenta el resutiaddiable para
clasificar a la NP como rica en C o0 en O, —por ejemplo, no temesdcuenta los
trabajos que utilizan lineas de C que pueden estar afecpatdluorescencia como C
IV A\1551. En algunas NPs el valor de C/O es probximo a 1 o tenenmdzsdiobre qué

referencia elegir y por ello las hemos clasificado como CQaHigura B.5 se muestra
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la abundancia de Fe frente al cociente de abundancias C/O.

TABLA B.2: COCIENTE DE ABUNDANCIAS C/O

NP C/O CLASIFICACON* REFERENCIAS
IC 3568 0.8/0.15/0.54 0 (1)/(2)/(3)
IC 4191 — — —

IC 4593 0.085 0 2)

IC 4846 2.3/0.14 0 L)/(7)

IC 5217 1.1/0.64 0 (1)/(6)
JnEr1 e e e
NGC 40 1.2/1.41 C (1)/(3)
NGC 2392 0.58 o) (1)
NGC 3132 0.48 O (5)
NGC 3242  0.59/0.42 O (1)/(5)
NGC 3587 — — —
NGC 5882 0.32 0 (5)
NGC 6153 0.55 0 (3)
NGC 6210  0.23/0.26 O (2)/(3)
NGC 6543  2.2/0.44 O (1)/(4)
NGC 6720 0.65/1.09/0.62 CO (0)/(2)/(3)
NGC 6826 7.0/0.34/0.87 CO 0)/(2)/(3)
NGC 6884  1.9/0.93 co (1)/(3)

NOTAS.— * Las NPs con la clasificacion O son ricas en oxigésque tienen C

son ricas en carbono, las que tienen CO son dudosas.
REF.— (1) Lenzuni et al. (1989), (2) Kwitter & Henry (1998})/Liu et al. (2004a),
(4) Wesson & Liu (2004), (5) Tsamis et al. (2003), (6) Hyunalet(2001a), (7)
Hyung et al.|(2001b)
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FIGURA B.5: variacion del cociente de abundancias Fe/H derivado detiE®s modelos (circulos
vacios) y del FCI de los datos observacionales (circléo®$),respecto al cociente de abundancias C/O
de la muestra de NPs. Se ha utilizado en cada caso el valoagegsiado de los que aparecen en la

literatura.

Se asocia a las NPs ricas en oxigeno con estrellas progenile masa relati-
vamente baja y a las NPs ricas en C con progenitoras masasadisto se debe a
que inicialmente las estrellas AGB tienen un cociente &/QC/O), = 0.5 (Lodders
2003), es decir, son estrellas ricas en O, pero el terceladoalieva a la superficie
12C, producto de la combustion del He, y cuando C/A..0 se forma una estrella
rica en C. La masa inicial minima que debe tener la estrella gue tenga lugar este
proceso depende del modelo que se tenga en cuenta, segigo Btaal. (2003) la
masa minima es Mt 1.5 M., mientras que segln Lattanzio (1998) esta masa minima
es M2 4 M,. Esta masa minima depende, ademas, de la metalicidadfigieneia
del dragado. Segln los datos de la tabla B.2 sdlo NGC 40a&blBrrica en C, el resto
de ellas (salvo quizas NGC 6720, NGC 6826 y NGC 6884) sos BoaD. NGC 40 es
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una NP alrededor de una estrella central que tiene rasgadrédae\Wolf-Rayet, estas
NPs no son muy abundantes y en ellas es habitual encontrar-E/Q@ (Peha et al.
2003). Por lo tanto, en nuestra muestra de NPs dominan ctatantas NPs ricas en

O, que se asocian a progenitoras de masa baja.

Hemos buscado en la literatura espectros publicados eteelato infrarrojo con
el fin de indentificar directamente los ragos de polvo. NGC6682ne rasgos de
PAHs en 6.2um (Cohen & Barlow 2005), y NGC 40 en 3.3, 6.2, 7.7, 8.6 y 11n3
(Szczerba et al. 2001); estos rasgos se asocian a las NBenda. NGC 6884 no
muestra ni silicatos en 10m, ni PAHs en 7.7, 8.7 y 11;@n segun Rinehart et al.
(2002). Para algunas de las NPS (IC 3568, NGC 6826, NGC 40, B&&8, NGC
6720, NGC 6153, NGC 6210, NGC 6543 y NGC 6884), hay datos dibjes de
ISO —tomados con el SWS (Short-Wave Spectrometer) y con & I(Wng-Wave
Spectrometer), algunos de ellos no estan publicados. Biee@ interesante analizar
los datos que existen de I1SO, y también se puede utiIizaIfZEHFlE, gue cuenta con
un espectrografo que permite realizar espectroscopaltaey baja resolucion en el
intervalo entre 5 y 4@m para obtener nuevos datos de las NPs de la muestra —algunas

no tienen datos de ISO—, y ademas ampliar este estudiosaiis.

Aunque tenemos valores del cociente C/O para las NPs de latraug esto
nos permite afirmar que son NPs mayoritariamente ricas en Opefrytanto sus
progenitoras son, en principio, estrellas poco masivaas-ncertidumbres asociadas
al calculo de la abundancia de C hacen que el valor de esentecC/O, sea también
incierto. Hemos comprobado como en varias NPs el valor de @stiente varia
drasticamente de unos autores a otros —por ejemplo, IC #&4é C/O = 2.3 segln
Lenzuni et al. (1989) y C/O = 0.14 segun Hyung et al. (200Py).tanto, es necesario

tener buenos valores de este cociente y asi poder conpaoarllos rasgos de polvo

3SPITZER. Conocido anteriormente como SIRTF, por sus s@dsglés, the Space Infrared Tele-

scope Facility).
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que se observan en el intervalo infrarrojo. En este sentich@eesario hacer un estudio
mas completo de nuestra muestra, ya que soblo 3 de las 18evien tlatos publicados

con datos en este intervalo.

175



DE LOS DATOS




11

2.1
2.2
2.3
2.4
2.5
2.6
2.7

2.8

2.9

2.10

2.11

2.12

3.1
3.2

3.3
3.4

LISTA DE FIGURAS

DISTRIBUCION ESPECTRAL DE ENER® DE NGC 7027 . . . . . .

SECCON EFICAZ DE FOTOIONIZACON DEL FE* . ... ... ...
SECCON EFICAZ DE FOTOIONIZACION DEL FET+ . . .. ... ..

SECCON EFICAZ DE FOTOIONIZACON DELO” . .. .. ... ... | 2

SECCON EFICAZ DE FOTOIONIZACON DELO" . . . .. ... ...
AJUSTE DE LA SECODN EFICAZ DE FOTOIONIZACION DEL Fet
COEFICIENTE DE RECOMBINAGDN DE FEF3 AFETH . . . ... ..
COEFICIENTE DE RECOMBINAODN DE Fe™ A FE™®, DE O™+ A
OtYDEOMAOT . . .
AJUSTE DEL COEFICIENTE DE RECOMBINA@N DE Fet3 A FET

DIAGRAMA H-R DE UNA ESTRELLA TIPO SOLAR . . . . . ... .. | 3

CONTRIBUCDN DE LOS IONES DE ALTO GRADO DE ION-
IZACIONDEL O . . . .t v ittt e
CONTRIBUCDN DE LOS IONES DE ALTO GRADO DE ION-
IZACION DEL FE. . . . o oot e e e e
FACTOR DE CORREC®@N POR IONIZACION FRENTE AL GRADO DE
IONIZACION . . . . . oo

EJEMPLO DE ESPECTRODECIELO . . . . .. .. ... ... ..... .

L 37

. 38

39

49

EJEMPLO DE RESTA DE CIELO EN VARIAS REGIONES DEL ES-

PECTRO . . . .
IC 3568 . . . . .

IC 4191 . . . . .

56
59
59




3.5

3.6

3.7

3.8

3.9

3.10
3.11
3.12
3.13
3.14
3.15
3.16
3.17
3.18
3.19
3.20
3.21
3.22
3.23
3.24
3.25
3.26
3.27
3.28
3.29
3.30
3.31
3.32
3.33
3.34

LISTA DE FIGURAS

IC 4593 . . . . e 60

IC 4846 . . . . . . . 60
IC 5217 . . . e e . 61
NERL .o 61
NGC 40 . . . . e . 62
NGC 2392 . . . . L. 62
NGC 3132 . . . e e . 63
NGC 3242 . . . . e . 63
NGC 3587 . . . . e e . 64
NGC 5882 . . . . . . . 64
NGC 6153 . . . . . e e . 65
NGC 6210 . . . . . . e e . 65
NGC 6543 . . . . . . 66
NGC 6720 . . . . . e . 66
NGC 6826 . . . . . . . 67
NGC 6884 . . . . . . 67
ESPECTRODEIC 4593 . . . . . . . . . e .. 68
ESPECTRODEJNErl . .. ... . . . . i |. 68
ESPECTRODENGC 2392 . .. . . . . . . . . i L. 69
ESPECTRODE NGC 6210 . . .. . . . . . it i . 69
ESPECTRO DE NGC 358PRIMERA POSICON DE RENDIJA) . . . . . .. .70
ESPECTRO DE NGC 358BKGUNDA POSICON DE RENDIJA) . . . . . . . |70
REGDN DEL ESPECTRO DE IC 4593 CONINEAS DE [Fe 1] 71
REGDN DEL ESPECTRO DE IC 4593 CONINEAS DE [ClI 71
REGDN DEL ESPECTRO DE IC 4593 CONINEAS DE otm.... [72
REGDN DEL ESPECTRO DE IC 4593 CONINEAS DE [N 1] 72
REGDN DEL ESPECTRO DE IC 4593 CONINEAS DE [S 1] 73
REGDN DEL ESPECTRO DE JnEr 1 CONINEAS DE [Fellll . ... .. 173
REGDN DEL ESPECTRO DE JnEr 1 CONINEAS DE oim ..., 74
REGDN DEL ESPECTRO DE JnEr 1 CONINEAS DE INH]. ... ... 74

178



LISTA DE FIGURAS

3.35
3.36
3.37
3.38
3.39
3.40
3.41
3.42
3.43
3.44
3.45
3.46
3.47
3.48
3.49
3.50

4.1

4.2

4.3

5.1

52

5.3

54

REGDN DEL ESPECTRO DE JnEr 1 CONINEAS DE sn.......
REGDN DEL ESPECTRO DE NGC 2392 CONINEAS DE [Fe lIl] . .
REGDN DEL ESPECTRO DE NGC 2392 CONINEAS DE [crmg ..
REGDN DEL ESPECTRO DE NGC 2392 CONINEAS DE [O Il1]

REGDN DEL ESPECTRO DE NGC 2392 CONINEAS DE [NH] . ..
REGDN DEL ESPECTRO DE NGC 2392 CONINEAS DE[SII] . . .
REGDN DEL ESPECTRO DE NGC 3587 CONINEAS DE [Fe lIl] . .
REGDN DEL ESPECTRO DE NGC 3587 CONINEAS DE [crmg ..
REGDN DEL ESPECTRO DE NGC 3587 CONINEAS DE [O Il1]

REGDN DEL ESPECTRO DE NGC 3587 CONINEAS DE [NH] . ..
REGDN DEL ESPECTRO DE NGC 3587 CONINEAS DE[SII] . . .
REGDN DEL ESPECTRO DE NGC 6210 CONINEAS DE [Fell] . .
REGDN DEL ESPECTRO DE NGC 6210 CONINEAS DE [CIII] . .
REGDN DEL ESPECTRO DE NGC 6210 CONINEAS DE [O Il1]

REGDN DEL ESPECTRO DE NGC 6210 CONINEASDE [N 11] . . .
REGDN DEL ESPECTRO DE NGC 6210 CONINEAS DE[S1I] . . .

COMPARACON ENTRE LAS DIFERENTES DENSIDADES

RIERBIRBRIIIEEE G

ELECTRONICAS OBTENIDAS . . . . . oo .92
COMPARACON ENTRE LAS DIFERENTES TEMPERATURAS
ELECTRONICAS OBTENIDAS . . . . . oo 96
DIAGRAMA DE NIVELESDELFe lll. . . . . .o i E)s
ABUNDANCIA TOTAL DE OXIGENO FRENTE AL GRADO DE ION-
IZACION. . . . . o . 119
ABUNDANCIA TOTAL DE OXIGENO FRENTE A LA DISTANCIA
GALACTOCENTRICA. . . .\ oot e . 121
COCIENTE DE LAS ABUNDANCIASFet /Ht + Fe™+/H* FRENTE AL
GRADODE IONIZACION. . . . . .o . 127
ABUNDANCIA TOTAL DE HIERRO (Fe/H) FRENTE AL GRADO DE ION-
IZACION. . . . o o . 130




5.5

5.6

B.1
B.2

B.3

B.4

B.5

LISTA DE FIGURAS

ABUNDANCIA TOTAL DE HIERRO (Fe/H) FRENTE AL GRADO DE ION-

IZACION. . . o o o e

ABUNDANCIATOTAL DE HIERRO (Fe/O) FRENTE AL GRADO DE ION-

IZACION. . . o o o

VARIACION DE LA ABUNDANCIA DE O yFe CONELADF. .. ... ..

. 131

1161

COCIENTE DE ABUNDANCIAS DE E/H RESPECTO AL BRILLO

SUPERFICIAL. . . . . .

. 166

COCIENTE DE ABUNDANCIAS DE E/H RESPECTO AL RADIO

NEBULAR. . . . . .

167

COCIENTE DE ABUNDANCIAS DE Fe/H RESPECTO AL COCIENTE

POLVO AGAS. . . . .
COCIENTE DE ABUNDANCIAS DE Fe/H RESPECTO ALDE C/O. . . . .

. 169

173

180



1.1
1.2

2.1
2.2
2.3

3.1
3.2
3.3
3.4

4.1
4.2

4.3
4.4

4.5
4.6
4.7
4.8
4.9

LISTA DE TABLAS

ABUNDANCIAS SOLARES Y FACTORES DE DEPLECDN . . . . .
POTENCIALES DE IONIZACON €ev) . ...

DATOS ATOMICOS DELFe™ . . . . . ... i i,

DATOS ATOMICOS DELFE™ . . . . . . . . . i, | 2

ABUNDANCIAS DE REGIONES H Il Y NEBULOSAS PLANETARIAS,

1

L 21

s
1
o
2

2

- 35

CARACTERSTICAS GENERALES DE LOS OBJETOS OBSERVADog 45

CARACTERSTICAS DE LAS OBSERVACIONES . ... ........
COEFICIENTE DE EXTINCON. . . ... ... ..............
MUESTRA DE NEBULOSAS PLANETARIAS. . . ... ... ... ...

COCIENTES DE INEAS UTILIZADOS . . . . . ... i
COCIENTES DE INEAS DE LA MUESTRA DE NPs UTILIZADOS
EN EL CALCULO DE LAS CONDICIONES ASICAS . . ... .....

DATOS ATOMICOS UTILIZADOS . . . . . . oo, L €

46

55
57

88

DENSIDAD ELECTRONICA DETERMINADA CON DISTINTOS -

OTROS RESULTADOS DE LAS CONDICIONESISICAS . ... ...

107
108
109

ABUNDANCIAS IONICAS Y TOTALES DE OXGENO: {X} =12+log X110

LINEAS DE [Fe I1]] OBSERVADAS EN LASNPS DE LA MUESTRA . . . . . . . 111

ABUNDANCIAS IONICAS Y TOTALES DE FE CALCULADAS A

PARTIR DEL FCI DERIVADO DE LOS MODELOS{X} =12+log X . 112

181



LISTA DE TABLAS

4.10 ABUNDANCIAS IONICAS Y TOTALES DE FE CALCULADAS
A PARTIR DEL FCI DERIVADO DE LOS DATOS OBSERVA-

5.1
5.2

Al
A.2
A.3
A4

A5

A.6

B.1
B.2

CIONALES: {X} = 12+10g X .« o oo

ABUNDANCIAS IONICAS Y TOTALES DE Oy Fe: {X}=12HogX
DISTANCIAS GALACTOCENTRICAS . . . . . ... oo

IC 4593. INTENSIDADES DE DE LASINEAS. . . ... ........
JnEr 1. INTENSIDADES DEDE LASINEAS. . ... ..........
NGC 2392. INTENSIDADES DEDE LASINEAS. . . . . ... ... ..

e 5B
K oo w
N

2 e e
-h‘.h w
N

4

NGC 3587 PRIMERA POSICON DE RENDIJA). INTENSIDADES DE DE

LAS LINEAS. . . . o o .

=

47

NGC 3587 6EGUNDA POSICON DE RENDIJA). INTENSIDADES DE DE

LAS LINEAS. . . . o o e .

NGC 6210. INTENSIDADES DE DE LASINEAS. . . . . ... ... ..

CORRELACIONES ENTRE DIFERENTES PARMETROS . . . . . ..

COCIENTE DE ABUNDANCIAS C/O . . . . . . . oo i i i oo .

. 149
151

1 168

172

182



REFERENCIAS

Acker, A., Marcout, J., Ochsenbein, F., Stenholm, B., & e, R. 1992, Strasbourg - ESO
catalogue of galactic planetary nebulae. Part 1; Part 2cf@day: European Southern Obser-

vatory, 1992)
Allende Prieto, C., Lambert, D. L., & Asplund, M. 2001, ApJ56, L63
Aller, L. H. 1956, Gaseous nebulae (London: Chapman & Hah6)
Aller, L. H. & Czyzak, S. J. 1983, ApJS, 51, 211
Aller, L. H., Ross, J. E., Omara, B. J., & Keyes, C. D. 1981, NANR 197, 95
Anders, E. & Grevesse, N. 1989, GeCoA, 53, 197
Arnaud, M. & Raymond, J. 1992, ApJ, 398, 394

Asplund, M., Grevesse, N., & Sauval, A. J. 2005, in ASP Coetf.,S/0l. 336, Cosmic Abun-
dances as Records of Stellar Evolution and NucleosynthedisT. G. Barnes, Ill & F. N.

Bash, 25

Baldwin, J. A., Crotts, A., Dufour, R. J., Ferland, G. J., Hheate, S., Hester, J. J., Korista,
K. T., Martin, P. G., O'dell, C. R., Rubin, R. H., Tielens, A. G. M., Verner, D. A., Verner,
E. M., Walter, D. K., & Wen, Z. 1996, ApJL, 468, L115

Barker, T. 1991, ApJ, 371, 217
Bautista, M. A. & Pradhan, A. K. 1996, A&AS, 115, 551

Bautista, M. A., Romano, P., & Pradhan, A. K. 1998, ApJS, B,

183



REFERENCIAS

Beckwith, S., Evans, I, N. J., Natta, A., Russell, R. W., & &y, J. 1984, ApJ, 277, 207
Berrington, K. A. & Pelan, J. 1996, A&AS, 119, 189
Berrington, K. A. & Pelan, J. C. 1995, A&AS, 114, 367

Berrington, K. A., Zeippen, C. J., LeDourneuf, M., Eissniaf, & Burke, P. G. 1991, JPhB, 24,
3467

Bohigas, J. 2001, RMxAA, 37, 237

Bohigas, J. & Olguin, L. 1996, RMxAA, 32, 47

Burke, V. M., Lennon, D. J., & Seaton, M. J. 1989, MNRAS, 23633

Butler, K. & Zeippen, C. J. 1989, A&A, 208, 337

—. 1994, A&AS, 108, 1

Cahn, J. H., Kaler, J. B., & Stanghellini, L. 1992, A&AS, 993

Cannon, A. J. & Pickering, E. C. 1916, Annals of Harvard Gml®©bservatory, 76, 19
Cardelli, J. A., Clayton, G. C., & Mathis, J. S. 1989, ApJ, 32585

Cardelli, J. A., Meyer, D. M., Jura, M., & Savage, B. D. 199§JA467, 334
Cartledge, S. I. B., Lauroesch, J. T., Meyer, D. M., & Sofia,JlR004, ApJ, 613, 1037
Casassus, S., Roche, P. F., & Barlow, M. J. 2000, MNRAS, 334, 6

Charbonnel, C. 2005, in AIP Conf. Ser., Vol. 804, Planetagbiae as Astronomical Tools,
ed. R. Szczerba, G. Stasifnska, & S. K. Gorny, 117-123

Clegg, R. E. S., Harrington, J. P., Barlow, M. J., & Walsh, J1887a, ApJ, 314, 551
Clegg, R. E. S., Peimbert, M., & Torres-Peimbert, S. 1987NRWAS, 224, 761
Cohen, M. & Barlow, M. J. 2005, MNRAS, 362, 1199

De Robertis, M. M., Dufour, R. J., & Hunt, R. W. 1987, JRASC, 835

184



REFERENCIAS

Dopita, M. A. 1976, ApJ, 209, 395

Edlen, B. & Swings, P. 1939, Observatory, 62, 234

Ercolano, B., Barlow, M. J., & Storey, P. J. 2005, MNRAS, 36238

Ercolano, B., Barlow, M. J., Storey, P. J., & Liu, X.-W. 2008NRAS, 340, 1136

Ercolano, B., Barlow, M. J., Storey, P. J., Liu, X.-W., Rau@h & Werner, K. 2004, in ASP
Conf. Ser., ed. M. Meixner, J. H. Kastner, B. Balick, & N. Snk&76

Esteban, C., Peimbert, M., Garcia-Rojas, J., Ruiz, M. d@imBert, A., & Rodriguez, M. 2004,
MNRAS, 355, 229

Esteban, C., Peimbert, M., Torres-Peimbert, S., & Escalant1998, MNRAS, 295, 401
Ferland, G. J. 2003, ARA&A, 41, 517

—. 2006, Hazy, A Brief Introduction to Cloudy 06.02 (Univigysof Kentucky Internal Report,
565 pages)

Ferland, G. J., Korista, K. T., Verner, D. A., Ferguson, J, Kihgdon, J. B., & Verner, E. M.
1998, PASP, 110, 761

Filippenko, A. V. 1982, PASP, 94, 715

Fischer, C. F. & Rubin, R. H. 2004a, MNRAS, 355, 461

—. 2004b, MNRAS, 355, 1400

Froese Fischer, C. & Rubin, R. H. 1998, JPhB, 31, 1657
Frost, C. A., Lattanzio, J. C., & Wood, P. R. 1998, ApJ, 50( 35
Garcia-Rojas, J. 2006, Tesis (Univ. de La Laguna)

Garcia-Rojas, J., Esteban, C., Peimbert, A., PeimbertRedriguez, M., & Ruiz, M. T. 2005,
MNRAS, 362, 301

185



REFERENCIAS

Garcia-Rojas, J., Esteban, C., Peimbert, A., RodrigdezZ?eimbert, M., & Ruiz, M. T. 20063,
ArXiv Astrophysics e-prints

Garcia-Rojas, J., Esteban, C., Peimbert, M., Costado,. MRddriguez, M., Peimbert, A., &
Ruiz, M. T. 2006b, MNRAS, 368, 253

Garcia-Rojas, J., Esteban, C., Peimbert, M., RodrigMezRuiz, M. T., & Peimbert, A. 2004,
ApJS, 153, 501

Garnett, D. R. & Dinerstein, H. L. 2001, in RMxAA Conf. Serd.d). Cant6 & L. F. Rodriguez,
13-18

Garstang, R. H. 1957, MNRAS, 117, 393

—. 1958, MNRAS, 118, 572

Garstang, R. H., Robb, W. D., & Rountree, S. P. 1978, ApJ, 222,
Georgiev, L. N., Richer, M. G., Arrieta, A., & Zhekov, S. A.@6, ApJ, 639, 185
Gillett, F. C., Low, F. J., & Stein, W. A. 1967, ApJL, 149, L97
Gurzadian, G. A. & Egikian, A. G. 1991, A&SS, 181, 73

Hahn, Y. 1989, J.Quant.Spectrosc.Radiat. Tranfer, 41, 315
Harrington, J. P., Monk, D. J., & Clegg, R. E. S. 1988, MNRAS1 2577
Harris, A. W., Gry, C., & Bromage, G. E. 1984, ApJ, 284, 157

Henry, R. B. C., Kwitter, K. B., & Balick, B. 2004, AJ, 127, 228
Henry, R. B. C., Kwitter, K. B., & Bates, J. A. 2000, ApJ, 5328
Herwig, F. 2000, A&A, 360, 952

Hora, J. L., Latter, W. B., Allen, L. E., Marengo, M., Deutsth K., & Pipher, J. L. 2004,
ApJS, 154, 296

186



REFERENCIAS

Hummer, D. G., Berrington, K. A., Eissner, W., Pradhan, A. 8araph, H. E., & Tully, J. A.
1993, A&A, 279, 298

Hyung, S., Aller, L. H., Feibelman, W. A., & Lee, W.-B. 2001&], 122, 954
Hyung, S., Aller, L. H., & Lee, W.-b. 2001b, PASP, 113, 1559

Jenkins, E. 1989, in IAU Symposium, Vol. 135, InterstellansD ed. L. J. Allamandola &
A. G. G. M. Tielens, 23

Jensen, A. G., Rachford, B. L., & Snow, T. P. 2005, ApJ, 614, 89

Johansson, S., Zethson, T., Hartman, H., Ekberg, J. Ohdshi, K., Davidson, K., & Gull, T.
2000, A&A, 361, 977

Kallman, T. & Bautista, M. 2001, ApJS, 133, 221
Karakas, A. I. 2003, Tesis (Monash Univ. Melbourne)

Kaspi, S., Brandt, W. N., Netzer, H., George, I. M., Chartas,Behar, E., Sambruna, R. M.,
Garmire, G. P., & Nousek, J. A. 2001, ApJ, 554, 216

Kaufman, V. & Sugar, J. 1986, Journal of Physical and Chelnileference Data, 15, 321
Keenan, F. P., Hibbert, A., Ojha, P. C., & Conlon, E. S. 1998,F 48, 129

Kewley, L. J., Dopita, M. A., Sutherland, R. S., Heisler, C, & Trevena, J. 2001, ApJ, 556,
121

Keyes, C. D., Aller, L. H., & Feibelman, W. A. 1990, PASP, 162,

Kingdon, J., Ferland, G. J., & Feibelman, W. A. 1995, ApJ, 4358

Kingdon, J. B. & Ferland, G. J. 1996, ApJS, 106, 205

Kingsburgh, R. L. & Barlow, M. J. 1994, MNRAS, 271, 257

Kjeldsen, H., Kristensen, B., Folkmann, F., & Andersen,d02, JPhB, 35, 3655

Krabbe, A. C. & Copetti, M. V. F. 2005, A&A, 443, 981

187



REFERENCIAS

—. 2006, A&A, 450, 159

Kwitter, K. B. & Henry, R. B. C. 1998, ApJ, 493, 247

—. 2001, ApJ, 562, 804

Larimer, J. W. 1979, A&SS, 65, 351

Lattanzio, J. C. 1998, ArXiv Astrophysics e-prints
Lennon, D. J. & Burke, V. M. 1994, A&AS, 103, 273
Lenzuni, P., Natta, A., & Panagia, N. 1989, ApJ, 345, 306

Li, A. & Greenberg, J. M. 2003, in Solid State Astrochemisag. V. Pirronello, J. Krelowski,
& G. Manico, 37

Liu, X.-W., Storey, P. J., Barlow, M. J., & Clegg, R. E. S. 1988NRAS, 272, 369

Liu, X.-W., Storey, P. J., Barlow, M. J., Danziger, 1. J., @ohM., & Bryce, M. 2000, MNRAS,
312, 585

Liu, Y., Liu, X.-W., Barlow, M. J., & Luo, S.-G. 2004a, MNRAS53, 1251
Liu, Y., Liu, X.-W., Luo, S.-G., & Barlow, M. J. 2004b, MNRAS353, 1231
Lodders, K. 2003, ApJ, 591, 1220

Lucy, L. B. 1995, A&A, 294, 555

Marigo, P. 2001, A&A, 370, 194

Marigo, P., Bernard-Salas, J., Pottasch, S. R., Tielen§.A5. M., & Wesselius, P. R. 2003,
A&A, 409, 619

McKee, C. 1989, in IAU Symp. 135: Interstellar Dust, ed. LAllamandola & A. G. G. M.
Tielens, 431

McLaughlin, B. M., Scott, M. P., Sunderland, A. G., Noble,JG.Burke, V. M., & Burke, P. G.
2002, JPhB, 35, 2755

188



REFERENCIAS

Mendoza, C. 1983, in IAU Symp. 103: Planetary Nebulae, edR.Flower, Vol. 103, 143-172
Mendoza, C. & Zeippen, C. J. 1982, MNRAS, 198, 127

Meyer, D. M., Jura, M., & Cardelli, J. A. 1998, ApJ, 493, 222
Middlemass, D. 1990, MNRAS, 244, 294

Miranda, L. F., Ayala, S., Vazquez, R., & Guillen, P. F. BOB&A, 456, 591
Miranda, L. F., Guerrero, M. A., & Torrelles, J. M. 2001, MNBA322, 195
Moseley, H. 1980, ApJ, 238, 892

Nahar, S. N. 1996a, PhRVA, 53, 1545

—. 1996b, PhRVA, 53, 2417

—. 1997, PhRVA, 55, 1980

—. 1998, PhRVA, 58, 3766

—. 1999, ApJS, 120, 131

—. 2006, A&A, 448, 779

Nahar, S. N. & Pradhan, A. K. 1994, PhRVA, 49, 1816

Natta, A. & Panagia, N. 1981, ApJ, 248, 189

Netzer, H. 1996, ApJ, 473, 781

Nussbaumer, H. & Storey, P. J. 1984, A&AS, 56, 293

Olthof, H. & Pottasch, S. R. 1975, A&A, 43, 291

Osterbrock, D. E. & Ferland, G. J. 2006, Astrophysics of gasenebulae and active galactic
nuclei (Astrophysics of gaseous nebulae and active galaatilei, 2nd. ed. by D.E. Oster-

brock and G.J. Ferland. Sausalito, CA: University SciencekB, 2006)

Osterbrock, D. E., Tran, H. D., & Veilleux, S. 1992, ApJ, 3896

189



REFERENCIAS

Page, T. 1942, ApJ, 96, 78

Peimbert, A. & Peimbert, M. 2005, in RMxAA Conf. Ser., ed. Sorfés-Peimbert &
G. MacAlpine, 9-14

Peimbert, M. 1967, ApJ, 150, 825

Peimbert, M., Torres-Peimbert, S., & Dufour, R. J. 1993, A{dB, 760

Pefa, M., Medina, S., & Stasinska, G. 2003, in RMxAA Cordr.Svol. 27, Vol. 18, RMxAA
Conf. Ser., ed. M. Reyes-Ruiz & E. Vazquez-Semadeni, 84-89

Péquignot, D., Ferland, G., Netzer, H., Kallman, T., Bayme, D. R., Dumont, A.-M., Er-
colano, B., Harrington, P., Kraemer, S., Morisset, C., Mahin, S., Rubin, R. H., & Suther-
land, R. 2001, in ASP Conf. Ser. 247: Spectroscopic Chadleraf Photoionized Plasmas,
ed. G. Ferland & D. W. Savin, 533

Péquignot, D., Petitiean, P., & Boisson, C. 1991, A&A, 2680

Péquignot, D. & Stasihska, G. 1980, A&A, 81, 121

Pérez-Montero, E. & Diaz, A. |. 2003, MNRAS, 346, 105

Perinotto, M. 1991, ApJS, 76, 687

Perinotto, M., Bencini, C. G., Pasquali, A., Manchado, AdRguez Espinosa, J. M., & Stanga,
R. 1999, A&A, 347, 967

Perinotto, M. & Morbidelli, L. 2006, MNRAS, 372, 45

Phillips, J. P. 2002, A&A, 393, 1027

Porter, R. L., Bauman, R. P., Ferland, G. J., & MacAdam, K.@B%, ApJL, 622, L73

Pottasch, S. R., Baud, B., Beintema, D., Emerson, J., H&risHabing, H. J., Houck, J.,
Jennings, R., & Marsden, P. 1984, A&A, 138, 10

Pottasch, S. R. & Beintema, D. A. 1999, A&A, 347, 975

190



REFERENCIAS

Pottasch, S. R. & Bernard-Salas, J. 2006, A&A, 457, 189

Pottasch, S. R., Bernard-Salas, J., Beintema, D. A., & Fedoe, W. A. 2003, A&A, 409, 599
Pottasch, S. R. & Surendiranath, R. 2007, A&A, 462, 179

Pwa, T. H., Pottasch, S. R., & Mo, J. E. 1986, A&A, 164, 184

Quinet, P. 1996, A&AS, 116, 573

Quireza, C., Rood, R. T., Bania, T. M., Balser, D. S., & Macwl J. 2006, ApJ, 653, 1226
Raassen, A. J. J. & Uylings, P. H. M. 1996, Physica Scriptaiva T, 65, 84
Ramsbottom, C. A., Bell, K. L., & Stafford, R. P. 1996, ADND&3, 57

Reilman, R. F. & Manson, S. T. 1978, PhRVA, 18, 2124

—. 1979, ApJsS, 40, 815

Rinehart, S. A., Houck, J. R., Smith, J. D., & Wilson, J. C. 200INRAS, 336, 66
Robertson-Tessi, M. & Garnett, D. R. 2005, ApJS, 157, 371

Rodriguez, M. 1996, A&A, 313, L5

—. 2002, A&A, 389, 556

—. 2003, ApJ, 590, 296

Rodriguez, M. & Rubin, R. H. 2005, ApJ, 626, 900

Rola, C. & Stasinska, G. 1994, A&A, 282, 199

Rubin, R. H. 1986, ApJ, 309, 334

Rubin, R. H., Dufour, R. J., Ferland, G. J., Martin, P. G.,&é’dC. R., Baldwin, J. A., Hester,
J. J., Walter, D. K., & Wen, Z. 1997, ApJL, 474, L131

Rubin, R. H., Simpson, J. P., Haas, M. R., & Erickson, E. F1199J, 374, 564

191



REFERENCIAS

Savage, B. D. & Mathis, J. S. 1979, ARA&A, 17, 73
Savage, B. D. & Sembach, K. R. 1996, ARA&A, 34, 279
Sawey, P. M. J. & Berrington, K. A. 1992, JPhB, 25, 1451

Schonberner, D. 1993, in IAU Symposium, Vol. 155, Planetdepulae, ed. R. Weinberger &
A. Acker, 415

Seaton, M. J. 1979, MNRAS, 187, 73

—. 1995, The opacity project (Bristol, UK ; Philadelphia stitute of Physics Pub., 1995)
Sembach, K. R. & Savage, B. D. 1996, ApJ, 457, 211

Sharpee, B., Williams, R., Baldwin, J. A., & van Hoof, P. A. BD03, ApJS, 149, 157

Shaver, P. A., McGee, R. X., Newton, L. M., Danks, A. C., & Retth, S. R. 1983, MNRAS,
204, 53

Shaw, R. A. & Dufour, R. J. 1995, PASP, 107, 896

Shields, G. A. 1975, ApJ, 195, 475

—. 1978, ApJ, 219, 559

Shields, G. A. 1983, in IAU Symp. 103: Planetary Nebulae edR. Flower, 259-263
Shields, G. A., Aller, L. H., Keyes, C. D., & Czyzak, S. J. 198pJ, 248, 569

Shull, J. M. & van Steenberg, M. 1982, ApJS, 48, 95

Snow, T. P. & Witt, A. N. 1996, ApJL, 468, L65

Sofia, U. J., Cardelli, J. A., & Savage, B. D. 1994, ApJ, 43@ 65

Spitzer, L. 1978, Physical processes in the interstellatiome (New York Wiley-Interscience,

1978. 333 p.)

Stanghellini, L. 2006, ArXiv Astrophysics e-prints

192



REFERENCIAS

Stanghellini, L. & Kaler, J. B. 1989, ApJ, 343, 811

Stasifska, G. & Szczerba, R. 1999, A&A, 352, 297

—. 2001, A&A, 379, 1024

Sterling, N. C., Dinerstein, H. L., Bowers, C. W., & Redfiel,2005, ApJ, 625, 368

Storey, P. J. & Hummer, D. G. 1995, MNRAS, 272, 41

Szczerba, R., Gorny, S. K., Stasifska, G., Sibdmiak&Nylenda, R. 2001, A&SS, 275, 113
Tajitsu, A. & Tamura, S. 1998, AJ, 115, 1989

Terzian, Y. 1989, in IAU Symposium, Vol. 131, Planetary Nialey ed. S. Torres-Peimbert,
17-28

Tielens, A. G. G. M. 1999, in NATO ASIC Proc. 523: Formatiorddaavolution of Solids in
Space, ed. J. M. Greenberg & A. Li, 331

Trumpler, R. J. 1930, PASP, 42, 214

Tsamis, Y. & Péquignot, D. 2005, in AIP Conf. Ser., Vol. 8®4anetary Nebulae as Astronom-
ical Tools, ed. R. Szczerba, G. Stasinska, & S. K. Gornyb52—

Tsamis, Y. G., Barlow, M. J., Liu, X.-W., Danziger, I. J., &dey, P. J. 2003, MNRAS, 345,
186

Tylenda, R., Sidbdmiak, N., Gorny, S. K., Corradi, R. L. M.Schwarz, H. E. 2003, A&A, 405,
627

Van Hoof, P. A. M., Van de Steene, G. C., Beintema, D. A., Marf.. G., Pottasch, S. R., &
Ferland, G. J. 2000, ApJ, 532, 384

Vassiliadis, E. & Wood, P. R. 1994, ApJS, 92, 125
Verner, D. A. & Ferland, G. J. 1996, ApJS, 103, 467

Verner, D. A., Ferland, G. J., Korista, K. T., & Yakovlev, D. ®96a, ApJ, 465, 487

193



REFERENCIAS

Verner, D. A, Verner, E. M., & Ferland, G. J. 1996b, ADNDT, 84

Verner, D. A. & Yakovlev, D. G. 1995, A&AS, 109, 125

Verner, D. A., Yakovlev, D. G., Band, I. M., & Trzhaskovskayd. B. 1993, ADNDT, 55, 233
Vilchez, J. M. & Esteban, C. 1996, MNRAS, 280, 720

Volk, K. 2003, in IAU Symp. 209: Planetary Nebulae. Their Exmn and Role in the Universe,
ed. S. Kwok, M. Dopita, & R. Sutherland, 281

Wang, W., Liu, X.-W., Zhang, Y., & Barlow, M. J. 2004, A&A, 42873

Welty, D. E., Hobbs, L. M., Lauroesch, J. T., Morton, D. C.jt&gr, L., & York, D. G. 1999,
ApJS, 124, 465

Wesson, R. & Liu, X.-W. 2004, MNRAS, 351, 1026

Whittet, D. C. B. 2003, Dust in the galactic environment (Th&duate Series in Astronomy,
Bristol: Institute of Physics (IOP) Publishing, 2003)

Wiese, W. L., Fuhr, J. R., & Deters, T. M. 1996, Atomic traiwsit probabilities of carbon,
nitrogen, and oxygen : a critical data compilation (W.L. ¥ée J.R. Fuhr, and T.M. De-
ters. Washington, DC)

Woods, D. T., Shull, J. M., & Sarazin, C. L. 1981, ApJ, 249, 399
Zeippen, C. J., Le Bourlot, J., & Butler, K. 1987, A&A, 188,25
Zhang, C. Y. 1995, ApJS, 98, 659

Zhang, H. 1996, A&AS, 119, 523

Zhang, H. L. & Pradhan, A. K. 1995, A&A, 293, 953

—. 1997, A&AS, 126, 373

Zipoy, D. M. 1976, ApJ, 209, 108

194



	INTRODUCCIÓN
	¿Por qué estudiar el polvo interestelar?
	¿Cómo estudiar el polvo interestelar?
	Polvo en nebulosas planetarias
	Calcio, Aluminio, Silicio y Magnesio
	Hierro

	El problema de la discrepancia de abundancias del hierro
	Objetivos
	Estructura de la tesis

	DATOS ATÓMICOS Y MODELOS DE FOTOIONIZACIÓN
	Datos atómicos
	Probabilidades de transición y fuerzas de colisión
	Sección eficaz de fotoionización
	Coeficiente de recombinación
	Coeficiente de transferencia de carga

	Modelos de fotoionización
	Selección de los parámetros de entrada
	Resultados y conclusiones


	MUESTRA DE NEBULOSAS PLANETARIAS
	Selección de la muestra
	Muestra de nebulosas planetarias observadas
	Observaciones y reducción de los datos
	Primeros análisis de los datos

	Muestra de nebulosas planetarias de la literatura

	CÁLCULO DE LAS CONDICIONES FÍSICAS Y ABUNDANCIAS.
	Condiciones físicas
	Densidad electrónica
	Temperatura electrónica
	Comparación con otros resultados

	Cálculo de abundancias
	Abundancia de oxígeno
	Abundancia de hierro


	ANÁLISIS DE LOS RESULTADOS
	Comparación de la muestra de NPs con un grupo de regiones HII.
	Abundancia de oxígeno
	Abundancia de hierro


	CONCLUSIONES Y TRABAJO FUTURO
	Conclusiones
	Trabajo futuro

	INTENSIDADES DE LAS LÍNEAS
	ANÁLISIS COMPLEMENTARIOS DE LOS DATOS
	El problema de la discrepancia de abundancias
	¿Qué podemos saber de la muestra de NPs a partir de los datos en el intervalo infrarrojo?
	Cociente polvo a gas y temperatura del polvo de las NPs
	NPs ricas en C y NPs ricas en O



