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RESUMEN

Las nebulosas planetarias (NPs) son herramientas muygsadepara el estudio de la
composicién quimica y del polvo en el medio interestelaral&hlaxia. El andlisis de
las abundancias de diferentes elementos en NPs nos pentetaler los procesos de nu-
cleosintesis que tienen lugar en el interior de las estredamasa baja a intermedia y las
caracteristicas del medio en que se formaron dichas astrélbr otro lado, las estrellas de
la rama asintética de las gigantes (AGB por sus siglas eashgbn una de las fuentes mas
eficientes de polvo en nuestra galaxia, y por tanto el estielios granos de polvo en NPs
nos puede proporcionar pistas sobre los procesos de farmamsiolucion y destrucciéon de
los mismos.

Los objetivos principales de esta tesis son estudiar la osimi@n quimicay el polvo en
una muestra de 57 NPs de la Galaxia con espectros visibldémaakdad, profundos y con
una resolucion adecuada para poder obtener valores fiablas dondiciones fisicas y las
abundancias iénicas. Cinco de estas NPs fueron observadassmiros y el resto han sido
seleccionadas de la literatura.

Determinamos las abundancias totales de He, O, S, N, Ne, Arcpr@giendo por la
presencia de iones no observados con los factores de dorrguar ionizacion (FCI) que
mejor funcionan para cada elemento. Estos resultados ggacamcon los que obtenemos
siguiendo el mismo procedimiento en un grupo de ocho regithe Galacticas con es-
pectros visibles de gran calidad. En general, las abunalsud@rivadas muestran bastante
dispersion, lo que probablemente esta reflejando difesesgiggos introducidos por los FCI
utilizados y/o por la estructura dé considerada.

Calculamos las abundancias totales de hierro en todos lesehjtilizando diferentes
lineas de [Fall] (y de [Fell] en algunos objetos) y tres FCI que tienen en cuenta la con-
tribucion de Fe? a la abundancia total. En todos los objetos obtenemos abciadade
hierro en el gas muy bajas, que indican que mas de la mitadsdétéanos de hierro se
encuentran depositados en granos de polvo. Las abundaedmasrro cubren un intervalo
de dos ordenes de magnitud, lo que sugiere la existencidaterntiias en las eficiencias de
formacion y destruccién de los granos de polvo de una nebalagra.

Exploramos la relacion entre las depleciones de hierradsgos de polvo en el infra-
rrojo y los valores de C/O calculados en la muestra de NPs. dlardhemos reducido los
espectros d&pitzerdisponibles para las NPs de la muestra y hemos identificaddicn
los siguientes rasgos de polvo: PAHSs, SiC, el rasgo ancho em3Gilicatos amorfos y
silicatos cristalinos. Ademas hemos recopilado de laditen todas las identificaciones de
estos rasgos basadas en datos de otros telescopios. Lestesale abundancias C/O los
calculamos utilizando diferentes FCI y tanto lineas de agin colisional como lineas de
recombinacion.



ABSTRACT

Planetary nebulae (PNe) are powerful tools to study botlchieenical composition and
the evolution of dust grains in the interstellar medium ia @alaxy. The analysis of chemi-
cal abundances in PNe allows us to understand the nucldesyaprocesses that take place
in low to intermediate mass stars and the chemical compaositi the matter in which these
stars were formed. On the other hand, asymptotic giant bréNGB) stars are considered
one of the most efficient sources of circumstellar dust ingalaxy and hence, the study of
dust grains in PNe can provide clues about the formationugea, and destruction of the
grains.

The main goals of this thesis are to study the chemical coitiposind the dust present
in a sample of 57 Galactic PNe with high quality spectra, daapwith enough resolution,
to obtain reliable values of the physical conditions anditiméc abundances. Five of them
were observed by us and the other ones were selected fromtettzture.

We calculate total abundances of He, O, S, N, Ne, Ar, and Clguia most suitable
ionization correction factors (ICF) for each element to take account the contribution
of unobserved ions. These results are compared with theadmamed following the same
procedure in a group of eight Galactic H regions with high quality optical spectra. In
general, the derived abundances show high dispersionhvigiprobably due to different
biases introduced by the ICF and/or by the temperature gteiconsidered in the objects.

We derive total iron abundances for all the objects usinteft [Felii] lines (and
[Fe 11] in some nebulae), and three ICFs to correct for the contdbuif Fe™ to the total
abundance. We obtain low gaseous iron abundances in albjbets, which indicates that
more than half of the iron atoms are condensed into dust grdihe range of iron abun-
dances covers two orders of magnitude, suggesting ditfessin grain formation, evolution,
and destruction from nebula to nebula.

We explore the relation between the iron abundances, thered features, and the C/O
values derived in our sample of PNe. To do that, we reducedvthdable Spitzer/IRS
spectra for the PNe, and we identified the following dustuesd: PAHs, SiC, the broad
feature at 3Qum, amorphous silicates, and crystalline silicates. Besidescompiled all
the available identifications from the literature based atadrom other telescopes. The C/O
abundances ratios are calculated using different ICF ariddadlisionally excited lines and
recombination lines.
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INTRODUCCION

1.1 Motivacion y objetivos

Este trabajo de doctorado ha sido motivado por los residtabdtenidos durante mi tesis de
maestria, donde se calcul6 la abundancia de hierro en un gaup8 nebulosas planetarias
(NPs) del disco de nuestra galaxia utilizando tanto datok digeratura como espectros
obtenidos por nosotros en el telescopio de 2.2 m situado erP8dro Martir (México).
Se obtuvieron valores muy bajos de la abundancia de hiered gas en todas las NPs,
apuntando a que la mayoria de los atomos de hierro en estte®bgtarian depositados
en granos de polvo. Ademas, encontramos diferencias ianges en las abundancias de
hierro de unas NPs a otras, lo que probablemente esta refigjifierencias en los procesos
de formacion y destruccion de los granos de polvo en losedites objetos. Por ejemplo,
los granos de polvo podrian ser destruidos gradualmentel@angue la NP evoluciona. Sin
embargo, no encontramos una correlacion clara entre ladabara de hierro y parametros
relacionados con la edad de las NPs (como la densidad eleetr@| brillo superficial en
Hz, o el radio nebular). Todo esto nos motivé a ampliar la maedtrNPs a un grupo mas
numeroso y a realizar en ellas un analisis mas completo qaetetior. Para ello, hemos
recopilado de la literatura todas las NPs con espectroslessde alta calidad, suficiente-
mente profundos y con la resolucion adecuada como para poeldir bien lineas débiles
como las de [Fell], [N 11] A\5755y [O111] \M4363, necesarias para calcular valores fiables
de las condiciones fisicas y abundancias idnicas.

Los objetivos principales de este trabajo son dos, andbizeomposicién quimica de
las NPs y estudiar el polvo presente en ellas. Para estad@amhposicion quimica anali-
zamos las abundancias de oxigeno, helio, nitrogeno, neafreacloro y argon. Como se

11



12 CAPITULO 1. Introduccién

explicara méas adelante, la abundancia de algunos de estoerebs no se ve modificada
a lo largo de la vida de la estrella, de manera que refleja Igposition del medio en el
gue ésta se formod, mientras que la abundancia de otros estadd por diferentes procesos
de nucleosintesis que tienen lugar en el interior de lagllstr Por lo tanto, el estudio
conjunto de la abundancia de todos los elementos menciemadé® arriba nos proporciona
informacion tanto del medio en el que se formaron las eatrgltogenitoras de las NPs
como de las mismas estrellas y su evolucion. Por otro laddizamos el polvo presente en
la muestra de NPs de tres formas diferentes. En primer lugamos los espectros visibles
para calcular la abundancia de hierro en el gas, que al cantgpaon un valor de referencia,
nos permite inferir la cantidad de atomos de hierro que seesmian depositados en granos
de polvo. En segundo lugar, derivamos el cociente de abgiaa@/O en las NPs, y lo
utilizamos como indicador del tipo de polvo que se encuentr@las, ya que el valor de C/O
en las atmdsferas de las estrellas progenitoras de las Pmd& si se forman granos ricos
en carbono o ricos en oxigeno. Por ultimo, utilizamos logesps infrarrojos disponibles
para identificar diferentes rasgos de polvo en las NPs. merake, exploramos posibles
relaciones entre las depleciones de hierro, los valores @eydos rasgos infrarrojos de
polvo presentes en las NPs.

También hemos analizado con el mismo procedimiento un gdep8 regiones H Il
de nuestra galaxia que tienen los mejores espectros Oplctasliteratura con el objetivo
de comparar con los resultados obtenidos en la muestra de AiRisos tipos de objetos
son muy diferentes, mientras que las regiones H Il se enareatrededor de estrellas
recién formadas, las NPs rodean estrellas en su fase fimalaptratarse en ambos casos
de regiones fotoionizadas, se pueden analizar de formiasimla comparacion entre ellos
puede proporcionarnos informacién sobre la evolucién gy de los granos de polvo en
nuestra galaxia.

Nuestro estudio difiere de otros en la literatura porque stliaamos espectros de alta
calidad (profundos y de alta resolucién) y porque realizamo analisis homogéneo en
todos los objetos: usando las mismas lineas, los mismos dgitmicos, los mismos proce-
dimientos para calcular las condiciones fisicas y abundam@nicas, y los mismos factores
para corregir por la presencia de iones no observados. Btddace que tanto los resulta-
dos que obtenemos como la comparacion entre NPs y regiorlesebin mas fiables.

1.2 Estructura

En el capitulo 1 (éste) se discuten los objetivos de estajoap se realiza una breve intro-
duccién acerca de las NPs y cual es su importancia en el estada evolucion quimica y
del polvo presente en las galaxias.

En el capitulo 2 describimos la muestra de NPs y los critel#oseleccion de la misma
asi como algunas caracteristicas de los objetos. En esteloapmbién se presenta el grupo
de regiones H Il con el que se comparan los resultados.

La primera parte de la tesis se discute en el capitulo 3 y camdpr el estudio de la
composicién quimica. En este capitulo mostramos el cabbellas condiciones fisicas, de
las abundancias ionicas y totales de oxigeno, helio, mitrdgnedn, azufre, cloro y argén.
Para cada elemento, detallamos los diferentes factoresdzcion utilizados y discutimos
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los resultados obtenidos.

La segunda parte de la tesis esta dedicada al estudio del pasente en las NPs de
la muestra. En el capitulo 4 calculamos la abundancia deohéerlas NPs y en el grupo
de regiones H Il Galacticas, y comparamos los resultadesnatiis en ambos tipos de
objetos. En el capitulo 5 determinamos la abundancia dewcanp discutimos el cociente
de abundancias C/O como indicador del tipo de polvo presenteseobjetos, asi como
las incertidumbres asociadas a este calculo. Por ultimel eapitulo 6 analizamos los
espectros infrarrojos disponibles para la muestra de N&Hifttando en ellos diferentes
rasgos de polvo. Al final de este capitulo discutimos todssdsultados obtenidos en esta
segunda parte de la tesis.

Finalmente, en el capitulo 7 presentamos las conclusiantstdsis.

1.3 Nebulosas planetarias

Las NPs son nubes de gas de baja densidad (con valores tigitaslensidad electrénica
entre 100 y 10000 cn?) iluminadas por una estrella central caliente (con una ézatpra
efectival,; ~ 30000 — 200000 K) de masa baja a intermedid/( ~ 0.8 — 8 M en la
secuencia principal) que esta pasando de la fase de AGB @asimi#tica de las gigantes,
AGB por sus siglas en inglés) a la de enana blanca expandiérdana velocidad tipica de
25 km s'!. Esta fase comienza cuando el material que ha ido perdiengistriella a través
de los vientos es ionizado por la estrella central, al almaézgta una temperatura por encima
de unos 30000 K. En la figufa1.1 se muestran de forma esquentedifases principales
en la evolucion de una estrella de masa baja a intermedia.

Las NPs son herramientas muy poderosas para estudiar daactoniposicion quimica
como la evolucion de los granos de polvo en el medio intdegstie nuestra galaxia. Por
un lado, proporcionan informacion sobre la composiciénmiga del medio en el que se
formaron sus estrellas progenitoras y sobre los procesnaaleosintesis que tienen lugar
en su interior. Por otro lado, el polvo que se encuentra edPasse formo en las atmdsferas

frias de las estrellas AGB, que son una de las fuentes masédide polvo circunestelar
en nuestra galaxia (Whittet 2003).

1.3.1 Nucleosintesis en las estrellas progenitoras de las NPs

La evolucion quimica en nuestra galaxia esta dirigida psrpimcesos de nucleosintesis
que tienen lugar en las estrellas. Las estrellas mas evoldas regresan una parte con-
siderable de los elementos que sintetizan en su interioedlonnterestelar. El estudio de
este material nos permite analizar como se producen logdtfes elementos en el interior
de las estrellas, como son llevados a la superficie, y confuudssson eyectados al medio
interestelar, contribuyendo al enriquecimiento de la @ala

Las abundancias superficiales de las estrellas de masa bag@raedia pueden verse
modificadas antes de llegar a la fase de AGB y también duratdefase, que es la ul-
tima etapa de combustidn nuclear. Existen varias revisioggentes sobre este tema en la
literatura como las de Busso et élﬂbQMHdMg_(iOOS),Imque nosotros s6lo men-
cionamos aqui algunos aspectos relevantes para nuedigisaialo largo de su evolucion,
las estrellas AGB van sufriendo diferentes procesos de ladzconvectivo en los que el




14  CAPITULO 1. Introduccion

05 B2B5 AOF0 KOMOQ

T T T T T 1
/
5 PN post-AGB ;
10*+ -
\AGB
w
_I d
=
=
= i 1
@ 100
= RGB
g 1% Dredge-up
—
1 = -

1 | |
10° 10* 10°
Effective temperature [K]
FIGURA 1.1: Diagrama de Hertzsprung-Russell que muestradiieién de una estrella
de masa baja a intermedia. Se muestran las diferentes faséssepisodios de mezclado.
En la parte superior se muestran los tipos espect@ﬂlos acrénimos corres-
ponden a: MS — secuencia principal, RGB — rama de gigante AQ8, — rama asintética

de las gigantes, HBB — Hot Bottom Burning, PN — nebulosa plai@etamagen tomada de
Bernard-Salas 2003.

material sintetizado en las regiones mas internas es tiavada la superfice, donde puede
ser eyectado al medio interestelar mediante los vientetaess. Estos procesos, llamados
dragados, ocurren cuando la envoltura de la estrella sadgpese enfria, al mismo tiempo
que el nucleo se contrae después de un evento de combustléarrj(thzl_e—mdm&.

El primer dragaddtiene lugar durante la fase de gigante roja, después de laustidn
de hidrégeno en el nucleo, y lleva a la superficie los produdéadicha combustién. Provoca
el aumento de la abundancia superficial'Hie, y el incremento dé&'N y 3C a expensas
de!2C, mientras que la abundancia'd® permanece practicamente invariableségundo
dragadoocurre al finalizar la combustion de helio en el nucleo, digrémfase temprana de
AGB, y transporta a la superficie los productos de la combuskghidrogeno en capas por
encima del ndcleo. Este proceso ocurre solo en estrelladlcgn3 M., (aunque las predic-
ciones sobre este limite inferior varian segun el modelo métalicidad), y modifica las
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abundancias superficiales en las estrellas aumentately 14N, y disminuyendd?C, 13C,

y 160 (Marigol 2001} Karakéas 2003). A metalicidad solar, no seespue la abundancia de
oxigeno varie de forma significativa . La fase previa a la ddd\étapa de AGB, esta carac-
terizada por la combustién de hidrégeno y helio en las caplamdas situadas por encima
del nucleo degenerado de carbono y oxigeno. Los producttes cambustion del helio
pueden ser transportados a la superficie en la fase de AGEintediltercer dragado que
ocurre en estrellas call > 1.5 — 2]/, a metalicidad solat (Marigo 2001; Karakas 2003;
[KaLakas_el_dL_ZDﬂ)Q). El tercer dragado consiste en varaxepos de mezclado posteriores
a los pulsos térmicos (flashs de helio). El resultado es gseparficie de la estrella se
enriquece er’C y otros productos de la combustién de helio, asi como elem@esados
producidos por procesas La relevancia del tercer dragado radica en que puede groduc
el cambio de la quimica de la estrella. Cuando una estrellars®af el cociente de abun-
dancias C/O que muestra es menor a uno, reflejando la comjosjaimica del medio
interestelar en el que se formé. Si se produce el nUmeroenticde pulsos térmicos y su
posterior dragado a la superficie mediante el tercer dradmestrella AGB, originalmente
rica en oxigeno, puede pasar a ser rica en carbono. El vaddgnC/O depende de la masa
inicial de la estrella, de la metalicidad del medio en el quéosma, y de los procesos de
pérdida de masa. Por ultimo, el proceso conocido cbimiobottom burningque consiste
en nucleosintesis por captura de protones) puede ocurarfase de AGB de las estrellas
con masas en la secuencia principal por encima de— 4.5M, deggH;O_O_ll Karakas
2003; Karakas et al. 2QIO9). En estas estrellas, la envaltmeectiva penetra hacia la capa
donde se esta quemando H (el ciclo CN esta quemé&@ien'N), y si la temperatura es
suficiente (en las estrellas mas masivas) se puede llegdivaraa ciclo ON que quema
160 produciendd“N. A consecuencia dédot bottom burningse produce una disminucion
de'2C y %0, y un aumento d&C en'*N, por lo que la quimica de la estrella AGB puede
pasar a ser de nuevo rica en oxigeno.

Se puede concluir que la abundancia de carbono que se olesetaa NPs informa
sobre la eficiencia del tercer dragado en relaciddatl bottom burningla abundancia de
nitrdgeno se ve afectada por los tres procesos de dragadbutalancia de helio refleja
el efecto acumulado del primer dragado, segundo dragacdeertdragado yHot bottom
burning y las abundancias de oxigeno y nedn contienen informaoidre ! tercer dragado
y el Hot bottom burningaunque solo se espera que se vean afectadas de forma atiyaific
a metalicidades menores a la solar (Chiappini et al.|2009feyerecias). De manera que
el andlisis de las abundancias de nitrdgeno, helio, y carbos proporciona informacién
sobre la nucleosintesis que ha tenido lugar en las estpitgenitoras, mientras que el
azufre, el cloro y el argon trazan la metalicidad de la regidmonde se formo la estrella
progenitora de la NP, por ultimo, el analisis de las abunidarde oxigeno y nedn nos puede
arrojar informacion sobre la modificacion o no de sus abucidara metalicidad solar.

La comparacion de las abundancias en NPs y regiones H lleresainte porque mien-
tras las regiones H Il son objetos jévenes que trazan la csicipo del medio interestelar
actual, las NPs trazan el medio interestelar en el momentjuerse formaron sus estre-
llas progenitoras (cuyas edades se extienden hasta vafiagids). Existen en la literatura
numerosos trabajos sobre composicion quimica en NPs ynegjid || de nuestra galaxia
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y galaxias cercanas (ver por ejemplo la revision recientiwligter & Henr;H;OlL y re-
ferencias), pero en muchos casos se mezclan espectrosedenthfcalidad, y se utilizan
resultados obtenidos con diferentes datos atomicos, imtdstmétodos para calcular las
condiciones fisicas y las abundancias ionicas, y difeseoterecciones para estimar las
abundancias totales de cada elemento. Esto provoca quenfzacacion entre objetos sea
poco adecuada, y las conclusiones derivadas de dicha caonjpapoco fiables. Como men-
cionamos mas arriba, nuestro objetivo es realizar un amhlisnogéneo de las abundancias
guimicas en un grupo de NPs y regiones H Il con espectrosalealitiad, y comparar los
resultados en ambos tipos de objetos.

1.3.2 Polvo en nebulosas planetarias

El espacio que existe entre las estrellas en una galaxieragerente denominado medio in-
terestelar (MI), no esté vacio, sino que contiene gas, polmmpos magnéticos y particulas
cargadas. Aproximadamente el 99% en masa del Ml es gas y etdi¥nte esta formado
por granos de polvo. La materia que forma el MI no esta digttdode forma homogénea y
alcanza sus mayores densidades en las nubes molecularés,sgoforman moléculas com-
plejas. Las particulas de polvo pueden formarse en las &radgle las gigantes rojas y las
estrellas AGB, en los vientos de las estrellas Wolf-Rayet yasislipernovas. Este material
pasara a enriquecer el medio interestelar con elementag@®sLos granos de polvo jue-
gan un papel muy importante en el Ml, afectando desde la tirdmica y la quimica del
gas, hasta la dinamica de la formacion estelar. Ademas ficentia forma de los espectros
de las galaxias, ya que atentan la radiacién emitida a lohegtde onda bajas y la emiten
en la region infrarroja del espectro. Después de la formmad@& estrellas es necesario el
polvo para poder formar planetas y vida.

Las estrellas progenitoras de las NPs, las estrellas AGBJgneuna gran parte de su
envoltura a través de vientos, y se sabe que son una de lasguras eficientes de polvo
circunestelar3). Las atmésferas de estasllastson lugares especialmente
favorables para la formacion de granos de polvo debido ajas tEmperaturas (menores a
1500 K en las regiones de formacion de polvo) y sus elevadasidiales{ 10'° cm™3).
Existen numerosos estudios sobre el polvo presente tamstieias AGB como en las NPs,
tratando de detectarlo, y estudiar su estructura y composiasi como estudios sobre los
procesos de formacién de los granos de polvo, su crecimjedéstruccion por colisiones
o por la radiacion, pero todavia no esté claro cuanto poéreeti las NPs ni si los granos
son destruidos o modificados a lo largo de su vida. Pottasaih @B_S_h) yLLﬁnzuni_e_t_él.
(@) estudiaron NPs con datoslBASy encontraron que los cocientes de masa de polvo
a gas (/,,/M,) disminuian con el radio nebular (parametro que elloszatitn como in-
dicador de la edad nebular). Sin embargo, estos resultafmnden fuertemente de las
distancias de las NPs, que generalmente son bastante isggredn un trabajo poste-
rior, hsk zczerba (1 bg) utilizaron cantidades indepenekedé la distancia para
derivar los cociented/,,/M, y no encontraron ninguna correlacion con el brillo superfi-
cial en H3 (el indicador de edad nebular utilizado por estos autd&a)shska_&ﬁzﬂﬂtba
) concluyeron que no existe evidencia de una disndnuen el cociente en masa de
polvo a gas a medida que la NP evoluciona, pero las incerbdesrasociadas a los calcu-
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los hacen que este tema todavia no esté zanjado. Para aahfinévo presente en las NPs,
nosotros nos centramos en el estudio de los factores decdplel cociente de abundancias
C/Oy la deteccion de rasgos de polvo en el infrarrojo.

Las estrellas AGB son una fuente muy importante de polvo estrai galaxia, y el
tipo de polvo que se forma en sus atmosferas depende deldelloociente de abundan-
cias C/O. Los elementos mas abundantes en las atmésferas egrigllas AGB, después
del hidrégeno y del helio, son el oxigeno y el carbono. La mdide CO es estable y
abundante, y se va formando en las estrellas AGB hasta qugote aguno de estos dos
elementos. Los granos de polvo que se forman posteriorrdependen de la quimica del
gas alrededor de ella, de forma que el valor del cociente diedancias C/O define si las
particulas de polvo seran ricas en oxigeno o en carbonoc8itedno es mas abundante que
el oxigeno, todo el oxigeno quedara atrapado en la moléeulzd] y habra atomos de car-
bono disponibles para formar granos de polvo como grafitthores amorfo o SiC. Por el
contrario, si el oxigeno es mas abundante que el carbonétdo®s de oxigeno disponibles
formaran principalmente oxidos y siIicatOOIﬂl hecho de que carbono u
oxigeno sean mas abundantes depende de los procesos desimietds que ocurren en el
interior de las estrellas AGB. Segun los modelos tedricosspera que las progenitoras con
masas por debajo de 1.5 — 2.Mean ricas en oxigeno, mientras que las progenitoras con
masas intermedias, donde ocurre el tercer dragado peroHut &ottom Burning M ~ 2
— 4.5 M,), seran ricas en carbono, y las progenitoras mas masivasufjen elHot bot-
tom burning(M 2 4.5 M.) serian de nuevo ricas en oxigeno. Por lo tanto, el anaksis d
cociente C/O en las NPs nos da una idea de la masa de la estogjenjpora y del tipo de
granos de polvo que se formaron en su atmdésfera. Una altermhtestudio de C/O para
determinar si el polvo que se encuentra en las NPs es ricoigeraxo rico en carbono,
es analizar directamente sus espectros infrarrojos. Ba pddemos encontrar rasgos de
especies ricas en oxigeno como silicatos amorfos y cristglly de especies que se forman
en ambientes ricos en carbono como SiC, el rasgo em3® los PAHS.

Por otro lado, la deplecion de un elemento quimico en el gaseistelar se refiere a
la sub-abundancia que se observa con respecto a un valofedenaa esténdaMet

); usando la abundancia solar como valor de referdea@mos que el factor de deple-
cion de un elemento X viene dado p@/H] = log(X/H) — log(X/H). Las depleciones
gue se obtienen de varios elementos refractarios llevaevadancia de que estos se encuen-
tran depositados en los granos de polvo. Las diferenciaseeacuentran en los factores
de deplecion obtenidos en diferentes ambientes nos infosamlare la formacion y destruc-
cion de los granos en el Ml (ver por ejemM@OOB), g flactores de deplecion
en las NPs pueden proporcionarnos informacion sobre cOomestos procesos en el gas
ionizado. Para poder estudiar la sensibilidad de las deples al medio ambiente hay que
elegir un elemento que se encuentre en su mayoria deposiidds granos de polvo, como
son hierro, aluminio, calcio, silicio y niquel, ya que latdescion de una pequefia cantidad
de polvo se va a traducir en un aumento considerable en lalabaia en el gas de dicho
elemento. El problema es que las abundancias de estos ¢tsnsem generalmente difi-
ciles de medir en el gas ionizado, debido a la falta de lineasndsion adecuadas o de datos
atémicos, y también a las correcciones, a veces muy insjejtee hay que realizar por los



18  CAPITULO 1. Introduccion

iones que no se pueden observar. Ademas, las NPs cubren lin angyvalo de grados
de ionizacion, y por lo tanto de estados de ionizacion, qoeloua lo anterior, hace que
los factores de deplecion calculados hasta la fecha en dBada diferentes iones y dife-
rentes correcciones para los iones no observados, y diésrdatos atdmicos) sean bastante
inciertos y la comparacion entre objetos bastante congaichos valores publicados de las
abundancias de los elementos refractarios en NPs cubrémédogalos: 1/6 — 1/300 de la
abundancia solar para Ca, 1/2 — 1/350 para Al, 1/3 — 1/300 mgrddsde un valor apro-
ximadamente solar hasta 1/10 para Mg, y desde aproximadamsaar hasta 1/20 para Si
(Delgado Inglada et &l. 2009, y referencias). De todos lemehtos refractarios menciona-
dos anteriormente, el hierro es el que tiene las lineas néssas en el intervalo visible
del espectro. Ademas, como la mayoria de atomos de hiedn dspositados en granos
de polvo y como la abundancia cosmica de hierro es relatintnadta, este elemento es un
contribuyente importante a la masa de granos de polvo tafiadSofia et al. 1994), y la
abundancia de hierro en el gas probablemente refleja la abatadde los elementos refrac-
tarios en el polvo. Por estas razones, hemos elegido esterie para estudiar los factores
de deplecion en el gas ionizado de las NPs. Nosotros caloslde forma homogénea el
factor de deplecion de hierro en una muestra de NPs y regidriesle nuestra galaxia
y comparamos los resultados entre si. Es interesante campamresultados entre ambos
tipos de objetos porque mientras que el polvo que se eneuentias NPs es polvo recién
formado en las atmdsferas de sus estrellas progenitosag,daos de polvo presentes en las
regiones H Il se encontraban anteriormente en la nube matessociada y por lo tanto, se
pueden considerar granos procesados.




MUESTRA DE OBJETOS

2.1 Nebulosas planetarias

Las NPs han sido seleccionadas de forma que podamos caoudédrundancia de hierro
mediante el procedimiento derivado bgr Rodriguez & Rubin ﬂ;’,(]msado en un grupo de
regiones H Il y NPs de bajo grado de ionizacion, en los qug Fe'*, y Fe™3 son los
estados mayoritarios de hierro, y"OO** son los estados mayoritarios de oxigeno. Este
analisis se describe en detalle en el capitulo 5. Para awa¢éstra muestra principal hemos
considerado un grupo de NPs con determinaciones de la amciadde O3, calculadas
con las lineas [Qv] 1401 A y/o 25.9um (Liu et all[2004b; Tsamis et al. 20(b3a), y hemos
encontrado que en aquellas chitle 1 A\4686)/I(HB) < 0.3, la contribucién de @ a la
abundancia total de oxigeno es menor a un 10%. Establecesteosriéerio como condi-
cion inicial que toda NP de nuestra muestra principal debsfaeer. Ademas, los objetos
tienen espectros profundos y de alta resolucion en los gpeesen medir todas las lineas
necesarias para calcular valores fiables de las condicitsiess y las abundancias i6nicas
involucradas en este analisis. En los espectros de ocho tdlRaynidentificada ninguna
linea de [Feiil]. En ellas hemos estimado un limite superior a la abundaleeste ion a
partir de lineas de recombinacion cercanas alfe\4658, que suele ser la linea de hierro
mas brillante para las condiciones tipicas de las NPs, glichaas son Qv A\4658 y O 1
A4661.

En este trabajo, hemos descartado de la muestra princgp&lRa con una densidad
por encima de 25000 cm, en las que es complicado obtener buenas estimaciones de las
condiciones fisicas, y por lo tanto, sus abundancias iérsioa mas inciertas. Sin embargo,
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en un analisis de cinco NPs con densidades altas, obtuvionosiancias de hierro similares

a las de NPs con, < 25000 cm~3; de manera que no esperamos que este criterio esté
introduciendo sesgos importantes a nuestra muestra deeNRscapitulo 4 se muestra este
analisis y los resultados).

Resumiendo, la muestra inicial esta formada por 52 NPs cordensidad menor a
25000 cnt3, con un grado de ionizacién relativamente bajdHe 1 A4686)/I1(HB3) <
0.3, y con espectros profundos; con estos criterios de seleqoidbablemente estamos
excluyendo NPs débiles y/o viejas. Cinco de las NPs de la mauleah sido observadas por
nosotros y el resto han sido seleccionadas de la literafirda siguiente seccion se habla
en mas detalle sobre las observaciones realizadas porossot

Con el objetivo de comparar los resultados, hemos ampliamié superior del co-
ciente/(He 11 A\4686)/1(H/) hasta 0.6, afiadiendo a la muestra inicial cinco nuevas NPs:
NGC 6741, NGC 3918, NGC 7662, NGC 6818, e IC 2165. Los valoeedicho cociente
en estos objetos son 0.36, 0.41, 0.44, 0.61 y 0.64 respeciva, y Se espera que en estas
NPs la contribucion de iones de mayor grado de ionizacios gue nosotros consideramos
sea importante.

Para darnos una idea de posibles sesgos en la muestra deeNi@s,domprobado cuan-
tas NPs estamos dejando fuera con cada uno de estos crit@uosiderando los traba-
jos de los que tomamos las diferentes intensidades de kaslitos cuatro con muestras
mas numerosas son los lde Liu et al. (2004a); Tsamis et al3620Wesson et all (2005);
Mla.ng_&_LﬂJ ¢20_0_J7), con 12, 12, 23 y 25 objetos respectivameliteriterio de bajo grado
de ionizacion/(He Il A4686)/1(H/) < 0.3, deja fuera de la muestra once NPs de un total
de 72, seis si tomamos en cuenta las cinco NPs de mayor gradoizkecion mencionadas
en el parrafo anterior. En estas seis NPs que no incluimassmera que ©, O™, Fe',
Fe"* y Fe'3 ya no sean los iones mayoritarios y por tanto el procedimigoe utilizamos
para calcular las abundancias de hierro puede no ser vafidootro lado, considerando
estos cuatro trabajos, hay alrededor de diez NPsacon 25000 cm—3, de las cuales ya
han sido analizadas cinco (Delgado Inglada et al. [2009)mocmencionamos més arriba,
no encontramos diferencias significativas en las abundsude hierro de las NPs con y sin
densidades altas.

La tabla[2.1 muestra las 57 NPs de nuestra galaxia que formawuéstra final, in-
cluyendo las 5 NPs coh(He 11 \4686)/1(H3) > 0.3 (marcadas con un asterisco). Las
NPs de la muestra se encuentran en un intervalo de distan6@® pc — 11.4 kpc, y dis-
tancias galactocéntricas entr0 pc y 10.6 kpc. En la tabla aparecen algunos datos de
interés como el nombre comun del objeto, el nombre en eladdPNG, el flujo en K
y en 5 GHz|(Cahn et al. 1992; Acker eflal. 1992), el didmetro Emgu(Acker et al. 1992;
Wang & Lid[2007) y el tipo de Peimbert (Quireza etlal. 2007)infeert (1978) clasific a
las NPs en cuatro tipos dependiendo de su composicion cuisus propiedades cinemati-
cas y su distribucion en la Galaxia. Cada uno de estos tip¢snaee a una poblacion de
objetos diferente del disco fino (tipos 1 y 1), del disco gsadtipo 1l1) y del halo (tipo IV).
Posteriormente se han ido modificando los criterios y se hdidé el tipo V para las NPs
del bulbo. En el capitulo 3 se hablara més en detalle de lasteaisticas de cada tipo, pero
segun la clasificacion de Quireza et al. (2007) nuestra maueshsiste en 1 NP de tipo |, 35
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NPs de tipo I, 11 NPs de tipo Ill, y 5 NPs de tipo IV (hay 5 NPs goesstan clasificadas
por estos autores), por lo que la mayoria de las NPs de la rausst objetos del disco
delgado con masas intermedidg: ~ 1.2 — 2.4 M, dQ_uLLeza_el_dLZD_dﬂ).

Para diferenciar las NPs del bulbo de las del disco se suetenén cuenta las siguientes
consideraciones. Dada la distancia a la que se encuentated Galactico, y dado que es
bastante improbable que las NPs que se encuentran a gremsahre el plano Galactico
pertenezcan al bulbo, el primer criterio que se usa parblestx que una NP probablemente

ertenece al bulbo es que se encuentre a men@s°dael centro Galécticdmiu

). Para distinguir los objetos del bulbo de los obje®ddo se establece que el flujo

observado a 5 GHz sea menor a un cierto limite, ya que de leacamia NP probablemente
sera un objeto mas cercano, Wang & Liu (2007) establecenliesite en 50 mJy. Por
altimo, se tiene en cuenta el tamafo angular de las NPs, yaajse espera encontrar NPs
muy extensas a la distancia del bulbo, el criterio que seerserglmente para la pertenencia
al bulbo es que tengah< 20” (Pottasch & Acker 1989). Nosotros consideramos NPs del
bulbo aquellas que aparecen clasificadas como tales emabzgds de los que tomamos las
intensidades de las lineas. En la ultima columna de la falilajarecen marcadas con el
tipo V, ademas del tipo dado por Quireza etlal. (2007).

En el apéndicEJA mostramos las imagenes disponibles emtatlira para las NPs que
forman nuestra muestra tomadas del catalogo dellPNIC

2.1.1 Nebulosas planetarias observadas por nosotros

Las NPs observadas por nosotros son IC 4593, JnEr 1, NGC R&832,3587 y NGC 6210.
Las observaciones se llevaron a cabo en el telescopio de gitlado en el Observatorio
Astrondmico Nacional (San Pedro Martir, México) en ener@@e6 y 2007 utilizando el
espectrografo Boller & Chivens y el detector CCD SITe3. Los dspgde rendija larga
cubren el intervalo espectral\3600—-7500 con una resolucion espectral~det A, uti-
lizando una rejilla de 600 lineas mMmcon dos angulos de posicion (AP) diferentes y un
ancho de rendija de’2La rendija se situ6 en el centro de las nebulosas excemalpéir 1,
en la que se coloco en la condensacion brillante noroestda EMla[2.2 se muestra un
resumen de las observaciones.

Cada noche se tomaron exposiciones de bias, campos planetodede lampara, arcos
para la calibracion en longitud de onda y estrellas estésdaara la calibracion en flujo
(Feige 34, Feige 56, G191B2B). Como los diametros angulare€ d&%3, NGC 2392 y
NGC 6210 son menores al tamafio de la rendija, se selecciomartanas de cielo a los
lados de la emision nebular. Para las NPs extensas, NGC 338Fryl, se tomaron por
separado espectros de cielo en regiones cercanas a ellas.

http:/iwww.astro.washington.edu/users/balick/PNIC/
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TABLA 2.1: Muestra de Nebulosas Planetarias.

Nombre PNG —logF(HB) F(5GHz) 0 Tipo
(ergent2s7 ) (mJy) (arcsec)
(A92, C92) (A92, WO7) (QO6)
Cn1-5 002.209.4 11.26 44.0 7.0 17AY
Cn 3-1 345.6-04.9 10.94 67.0 4.5 I
DdDm 1 061.9-41.3 10.94 6.0 4.5 v
H1-41 356.704.8 11.70 12.0 9.6 117AY]
H 1-42 357.2-04.5 11.70 40.0 5.8 17AY
H 1-50 358.705.2 11.68 31.0 14 17AYZ
Hu 1-1 119.6-06.7 11.60 23.0 5.0 Il
Hu 2-1 051.4-09.6 10.80 103.0 2.6 I
IC 418 215.2-24.2 9.57 1733.0 12.0 Il
IC 1747 130.2-01.3 11.49 128.0 13.0 Il
IC 2165 221.3-12.3 10.90 202.0 9.0 I
IC 3568 123.6-34.5 10.82 75.0 10.0 1
IC 4191 304.5-04.8 10.99 170.0 5.0 I
IC 4406 319.6-15.7 10.75 110.0 35.0 Il
IC 4593 025.3-40.8 10.59 92.0 13.0 v
IC 4699 348.6-13.8 11.69 20.0 5.0 \%
IC 4846 027.6-09.6 11.34 59.0 2.0 "
IC 5217 100.6-05.4 11.17 48.0 6.6 "
JnEr 1 164.8-31.1 11.27 ... 380.0 ..
M 1-20 006.1-08.3 11.93 51.0 1.9 117AY]
M 1-42 002.704.8 11.62 24.0 9.0 17AY
M 1-73 051.9-03.8 11.70 43.0 5.0 .
M 2-4 349.8+04.4 11.84 32.0 5.0 17AY
M 2-6 353.3+06.3 12.16 17.0 8.0 1AV
M 2-27 359.9-04.5 12.21 50.0 4.8 117AY]
M 2-31 006.60-03.6 12.11 51.0 51 V
M 2-33 002.0-06.2 11.60 22.0 5.8 VIV
M 2-36 003.2-06.2 11.20 25.0 8.1 v
M 2-42 008.2-04.8 12.12 14.0 3.8 117AY]
M 3-7 357.14-03.6 12.32 28.0 5.8 VIV
M 3-29 004.6-11.1 11.70 19.0 8.2 17AY2
M 3-32 009.4-09.8 11.90 12.0 6.0 VIV
M 3-33 009.6-10.6 12.00 7. 5.0 117AY]
MyCn 18 307.5-04.9 11.21 106. 4.0 Il
NGC 40 120.6-09.8 10.66 460. 48.0 I
NGC 2392 197.817.3 10.41 237. 19.5 I
NGC 3132 272.312.3 10.45 230. 30.0 I
NGC 3242 261.632.0 9.79 835. 25.0 Il
NGC 3587 148.457.0 10.42 91.0 170.0 Il

Continda en la siguiente hoja. ..
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TABLA 2.1 — continuacion

Nombre PNG —logF(HB) F(5GHz) 0 Tipo
(ergenm?s™h)  (mdy) )
(A92, C92) (A92, WO7) (QO6)
NGC 3918 294.6+04.7 10.04 857.0 19.0 I
NGC 5882 327.810.0 10.38 380.0 14.0 I
NGC 6153 341.805.4 10.86 632.0 24.0 I
NGC 6210 043.3437.7 10.09 256.0 16.2 I
NGC 6439 011.905.8 11.71 53.0 5.0 1Y
NGC 6543 096.429.9 9.61 898.0 19.5 Il
NGC 6565 003.504.6 11.22 42.0 13.6 v
NGC 6572 034.611.8 9.82 1429.0 10.8 I
NGC 6620 005.806.1 11.74 10. 8.0 1Y%
NGC 6720 063.313.9 10.08 384.0 76.0 I
NGC 674 033.8-02.6 11.34 197. 8.0 Il
NGC 6803 046.404.1 11.18 94.0 55 I
NGC 6818 025.8-17.9 10.48 304.0 20.0 I
NGC 6826 083.512.7 9.96 404.0 25.0 I
NGC 6884 082.107.0 11.11 186.0 6.0 I
NGC 7026  089.9-00.3 10.90 277.0 20.0 I
NGC 7662 106.5-17.6 9.99 634.0 17.0 Il
Vy 2-1 007.0-06.8 11.50 37.0 7.0 v

Notas. (*) NP conI(He Il A4686)/I(H3) > 0.3.

Referencias:

A92— Acker et al. (1992), C92— Cahn et al. (1992), WO7— Wang & RiQ7),
Q06— Quireza et al. (2007).

TABLA 2.2: Observaciones

Objeto « (2000) 6 (2000) AP Fecha Tiempo de
exposicion
(hhmm ss ) ") ) (s)
IC 4593 16114454 +120417.06 0 28 de enerode 2006 1838, 60, 2% 120
27 de enero de 2006 30x40, 2<100, 5<300
JnEr 1 07 58 19.00 +532517.00 90 28,29 de enero de 2006 x1200
27 de enero de 2006 41200
NGC 2392 072910.77 +205442.49 65 22,24 de enero de 2007x66, 17x120
23 de enero de 2007 60, $220
NGC 3587 111447.73 +550108.50 55 26deenerode2006 x1200
25 de enero de 2006 8200
NGC 6210 1644 29.49 +234759.68 90 28,29 de enero de 2006x18, 20x60
27 de enero de 2006 3, ¥95

(a) La primera linea corresponde al intervalo azMB600-5700 y la segunda al intervalo rgj@5350—-7500.
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Estos datos fueron reducidos con el paquete Iﬁmi&uiendo los procedimientos es-
tandar para este tipo de observaciones. En primer lugagasied la sustraccion del bias,
la correccién por campos planos y la calibracion en longitei@nda. A continuacion, los
espectros fueron calibrados en flujo utilizando las esgedistandar Feige 34, Feige 56 y
G191B2B. Posteriormente, se realizé la sustraccion del,adekpués de escalarlo con fac-
tores entre 0.5 y 1.5 para tener una buena cancelacién easos en los que el cielo se
observé por separado del objeto, y se eliminaron los rayssicds combinando las dife-
rentes exposiciones. Por ultimo, se extrajo un espectrdiomensional para cada NP. En el
apéndicé B se presentan los cocientes de lineas observadoggidos de extincion para
estas cinco NPs. En las figufasl2[1yl 2.2 mostramos una regidmtervalo azul del espec-
tro de las cinco NPs observadas por nosotros, donde se ahdamayoria de las lineas de
[Fe 111] que utilizamos para estimar la abundancia de'fe

3 T T T T

HpB N48614

He 11 \686
[0 111] 24959

[Fe TII] \4658 + O II \4661 ?

1,(10714 erg cm=3s~14-1)
[Ar IV] 24740

Il ‘ Il Il
4600 4700 4800 4900 5000
M)

FIGURA 2.1: Regidn del espectro azul de JnEr 1 donde aparag@da linea de [Fell]
medida en esta NP.

2.2 Regiones H Il

Como ya se menciono, las regiones H Il son nubes de gas iosipadana o varias estrellas
masivas y nos proporcionan informacion sobre el materiahédio interestelar en la actua-
lidad, en el que se han formado recientemente dichas ast(akce unos pocos millones de
afos). Por otro lado, las NPs son el producto final de lasllestde masa baja a intermedia
y ofrecen la oportunidad de estudiar el medio en el que seai@mmsus estrellas progeni-
toras (algunas de ellas hace vario$ &@os) y los procesos de nucleosintesis que ocurren
en estas estrellas. Como en ambos casos se trata de regi@assfdwionizado, se pueden
analizar con técnicas similares, y la comparacion entreoartipos de objetos nos propor-
ciona pistas sobre la evolucién quimica en la Galaxia. Hesetexcionado de la literatura
las regiones H Il con los mejores espectros disponiblesypdos y de alta resolucion. En
ellas podemos medir todas las lineas necesarias y llevadvaetanismo analisis que en

2|RAF (Image Reduction and Analysis Facility) es distritujoor NOAO (National Optical Astronomy
Observatories), que son operados por AURA (Associationrofessities for Research in Astronomy), Inc.,
bajo un acuerdo de cooperacion con la Fundacion Nacionallp&iencia.
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FIGURA 2.2: Region del espectro azul de (a) IC 4593, (b) NGC2288 NGC 3587 y (d)
NGC 6210 donde aparecen la mayoria de las lineas de! [Fe

las NPs. Las regiones H Il son M8, M17 (Garcia-Rojas et al.[20026, M20, NGC 3603
(Garcia-Rojas et &l. 2006), M42 (Esteban ét al. 2004), NG® §5arcia-Rojas et &l. 2004)
y S311 l(Q_a_c_a_Qjas_e_dé,. d)05). Estas ocho regiones H Idsdas mas brillantes de
nuestra galaxia y se encuentran a distancias entre 450 gckp@,. cubriendo un rango de
distancias galactocéntricas que va de 6.3 a 10.4 kpc (seqamique la distancia del Sol al
centro Galactico es 8 kpc).
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CALCULO DE ABUNDANCIAS

3.1 Condiciones fisicas

Las condiciones fisicas de la muestra de objetos descrigh@pitulo 2 se han calculado
con la rutinatemdende IRAF. Para cada objeto hemos obtenido una densidadasietr
(n.) promedio y dos temperaturas electronicdg Que caracterizan las regiones de bajo
y alto grado de ionizacion respectivamente. El valorndese obtiene promediando los
valores calculados mediante los diagnésticos disponiiidesntre los siguientes: [@]
A3726/A3729, [S 1] A6716/A6731, [Cl 1] A5518 /5538, y [Ar V] A4T711/A4740; y
las dosT, se calculan a partir de los cocientes [N A5755/(A\6548 + \6584) y [O 1]
A4363/(A4959 + A5007) respectivamente. Hemos utilizado los datos atémicos i@ es
por defecto en IRAF para todos los iones, excepto para andés lineas de [Clil]y

[O 11]. En estos dos casos usamos las fuerzas de collsiQn_dB_Iﬁmmk (1970) y las
probabilidades de transicién de Mendoza & Zeippen (1! 1]y las fuerzas de
colisién d@l@)?) y las probabilidades de tran&de% 2) para [O].
Este conjunto de datos atémicos lleva a valoresdque estan mas de acuerdo con los
valores que implican los otros diagnosticos.

Los valores finales de. y T, junto con los errores asociados los hemos estimado me-
diante simulaciones Montecarlo de la siguiente manera. riamep lugar hemos generado
aleatoriamente 1000 valores de la intensidad de cada lige@rsdo una distribucion gau-
siana centrada en el valor de la intensidad y con una signa aterror de la misma.
Para cada conjunto de intensidades de las distintas limeagshcalculado las densidades
con los diagndsticos disponibles suponiefile 10 000 K y posteriormente determinamos

29
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el promedio de estos valores. A continuacion derivamosdag@mperaturas electronicas
utilizando dicha densidad promedio. Para obtener la cgeweia entre densidad y tempe-
ratura, volvemos a calcular, utilizando los valores d&, anteriores (se us&[N Il|para
derivarn.[O 1]y n.[S 1], y 7.|O 1] paran[CI 111]y n.[Ar 1v]) y se itera este proceso
tres veces. Como resultado obtenemos tres distribucionesl@es: una para., una para
T.[N 11}, y una paral,[O 1 ].

Adoptamos como valor final de la densidad la mediana de laliston de densidades.
Preferimos este valor al de la media porque en los limitesagie\balta densidad, la me-
dia se ve més afectada por las grandes variaciones en lagvale la densidad provo-
cados por pequefias variaciones en el cociente de lineaadnil Los valores finales de
la temperatura son los valores que obtenemos usando estigatefinal (la mediana de
la distribucién de densidades promedio) y los cocientesraia$ observados. Las incer-
tidumbres asociadas a cada uno de estos tres parametres d&das por el intervalo cuya
probabilidad acumulada es de un 68% (que equivale a unaag&aviestandar cuando la
distribucion es gausiana). Para ello calculamos los valenecada extremo de la distribu-
cion tales que la probabilidad acumulada es un 16%, lo que&la@srores no simétricos
alrededor del valor central. Estas incertidumbres tiemenugnta solo el error en las in-
tensidades de las lineas, y por tanto nos dan una idea de chasoadectan a los valores
finales de los diferentes parametros calculados a partilae d€n este trabajo se calcu-
lan las incertidumbres mediante simulaciones Montecastgue permite tener en cuenta
como las incertidumbres en cada uno de los parametros afgatasto de parametros. Los
errores obtenidos aqui mediante simulaciones Montecari#nilares (0 algo menores)
a los obtenidos mediante la propagacion cuadratica de ftosesren la intensidad de las
lineas, método utilizado en Delgado Inglada etlal. (20080 Ee debe a que las simula-
ciones Montecarlo permiten hacer un mejor tratamiento sldiktribuciones asimétricas de
las temperaturas y sobre todo de la densidad. Hay dos eroegcen las que los errores
obtenidos en la densidad electrénica mediante simulagibfuntecarlo son mayores que
los que se obtuvieron propagando los errores cuadraticeme)})o/4+-3300 para IC 4846
y T100/£700 para NGC 6543 respectivamente. Estas diferencias se detieabfemente a
que en Delgado Inglada etldl. (2009) no utilizamos el diatipmse densidad [@], que si
utilizamos aqui.

En las tablab 3]1[y 3.2 mostramos los valores debtenidos con los diferentes diagnos-
ticos para todas las NPs y regionesiHsi como las referencias de las que hemos tomado
las intensidades de las lineas.
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TABLA 3.1: Nebulosas Planetarias. Densidad electronicediferentes diagnosticos.

Objeto ne [O 11] ne [S 1] ne [Cl 1] ne [Ar 1Iv]  Referencias
(cm™3) (cm™3) (cm™3) (cm™3)
Cn1-5 ST 4300%%% 3800§§§§ 20007590° 1
Cn3-1 340071790 950073550 940071300 . 2
DdDm 1 420074507 . 630015250 2
H 1-41 13007300 150015507 12001200 1
H1-42 .. 7500735200 720075500 1060071700 1
H 1-50 570072300 750075500 1150077000 1840075000 1
Hu 1-1 12007300 15007300 26001500 2
Hu 2-1 810013550 . . . 2
IC 418 760075500 29100750500 1340012500 7000715° 3
IC 1747 27001500 500077300 . 3500 + 700 2
IC 2165 39007 500" 34007450° 37001909 670011550 4
IC 3568 22007300 20007 550° <900 25001500 5
IC 4191 1250073590 1650075990 . 6
IC 4406 10007300 45007300 15001800 6
IC 4593 20001500 8003700 . 7
IC 4699 . 370073500 < 3100 17001290 1
IC 4846 1030075200 680075500 98007 4500" 1090075500 8
IC 5217 380077550 4900730 430073150 64001 500° 9
JnEr 1 . 2007500 . . 7
M 1-20 880075200 1000073990 11700149990 15000111800 1
M 1-42 12007350 12004300 19004600 8007509 10
M7 2500;1%8080 600055%%% 5700 (10400 2
M 2-4 440011809 660015200 870015500 1270071950 1
M 2-6 : 8000%5500 820075100 108007 600" 1
M 2-27 7400$§§§§ 16300}5%%%8 16300;1%%%8 1
M 2-31 6600 5000 930075150 630071300 1
M 2-33 . 17007 350° < 2400 18001576° 1
M 2-36 34007500° 400071000 640071400 . 10
M 2-42 340014500 380015000 530015500 1
M 3-7 530077500 330013300 . 1
M 3-29 . 800 + 200 < 2500 8001500 1
M 3-32 4000" g00° 3300%@%3 1000;;@%2 1700;1223080 1
M 3-33 1000+150 190073250 470071350 1
MyCn 18 . 540077600 1300077500 6
NGC 40 1000 + 200 1800}3%80% 1000;2228080 5
NGC 2392 26007309 10007229 . 7
NGC 3132 600 = 200 800500 7007550 6
NGC 3242 23007790 13007200 33001300 6
NGC 3587 <750 380015300 . 7
NGC 3918 .. 530072300 6800 +1100 880071790 6
NGC 5882 410011500 49007210 44007290 6400 + 900 6
NGC 6153 30007500  3700%g50° 47007300 39001550 11
NGC 6210 . 430071000 440071700 . 7
NGC 6439 31007200 500077300 630071500 890071500 1

Continlia en la siguiente hoja. . .
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Objeto ne [O 11] ne [S 1] ne [Cl 1] ne [Ar 1Iv]  Referencias
(Cm_3) (Cm_g) (cm_3) (Cm_3)
NGC 6543  4100%g5°  6900%3500 640075600 430075500 12
NGC 6565 . 18001500 1900 +600 900700 1
NGC 6572 1170079000 2540077200, 201003600 233002500 5
NGC 6620 19007500 25007500 34007200 34007800 1
NGC 6720 4004100 50022 500599 1400* 200 5
NGC 674F 410077500 530013300 610041100 1060017500 5
NGC 6803  3900F:30° 820075400 1170073908 1300071500 2
NGC 6818 1500755 1800750 2900 +700  3000% g0’ 6
NGC 6826 1400 +£300 19007550 16001850 31001500 5
NGC 6884 550077200 820073000 680071700 1450071700 5
NGC 7026 ~ 2400*700 <18500 1150071800 7800* 000 2
NGC 7662 24007000  32007100° 2400700 370071300 5
vy 2-1 - 340074000 660015300 420015500 1

Notas: (*) NPs conI(He Il A4686)/I(HB) > 0.3.

Referencias: (1) Wang & Liu (2007), (2) Wesson et al. (2005), (3) Sharpea.g©2003),
(4) Hyung (1994), (5) Liu et al. (2004a), (6) Tsamis et al.q24),

(7) Delgado Inglada et al. (2009), (8) Hyung et al. (20018) Hyung et al. (2001b),
(10) Liu et al. (2001), (11) Liu et al. (2000), (12) Wesson & 1(P004).

TABLA 3.2: Regiones Hi. Densidad electronica con diferentes diagnosticos.

Objeto ne [O 11] ne [S11] ne [CL1INT  ne [Ar 1v] Referencias

(em™3) (ecm™3) (cm™3) (cm™3)
M8 12007300 1604200 20007300 290079300 1
M16 800 £ 100 14007305 13007709 . 2
M17 400100 5007305 2001500 < 9400 1
M20 200450  300+100 3001500 . 2
M42 430075500 650015900 8000 £ 600 6900 1500 3
NGC 3576 1200200 13007305 3200+ 700 420073500 4
NGC 3603 20001500 410011700 520071300 15007350 2
S311 2004100 400100 5007500 . 5

Referencias:
(1) Garcia-Rojas et al. (2007), (2) Garcia-Rojas et al. 620@3) Esteban et al. (2004),
(4) Garcia-Rojas et al. (2004), (5) Garcia-Rojas et al. 5200

Los valores d€,[O 11| que nosotros obtenemos son consistentes, dentro de losserro
con los que se presentan en los articulos de los que hemodddasalineas para todas las
NPs excepto dos, H 1-42 y M 2-27, para las hueAALa.ng_& Lju_(IZO(bﬁ)anen valores de
9690 Ky 11980 K respectivamente y nosotros 10200 y 8300 Kope no recuperamos
estos valores utilizando las mismas intensidades y las asisltansidades, suponemos que
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podria haber un error en las intensidades o en las tempesateportadas por ellos. El
acuerdo no es tan bueno en el casonde T[N 11]. Las diferencias en la densidad se
deben a que utilizamos un procedimiento distinto y datosmi&igs diferentes para calcular
el valor promedio dez., llevando a diferencias de hasta 40-50%. Estas difereecias
la densidad son parcialmente responsables de las disciapamntre nuestros valores de
T.[N 11] y los de la literatura, pero también afecta que nosotros mentes en cuenta el
efecto de la excitacién por recombinacion, como comentanda siguiente seccion. Las
tablad 3.B ¥ 34 muestran las condiciones fisicas obtepigi@scada objeto, que usaremos
en el calculo de las abundancias ionicas. Las referenciadgmintensidades de las lineas
son las mismas que en las talilas 31y 3.2.

3.1.1 Efecto de la excitacion por recombinacion

Cuando una parte significativa del nitrégeno se encuentraremafde N la recombi-
nacion de este i6n puede contribuir de manera importantenéelasidad de la linea auroral
[N 1] A5755 (Rubil 6) y habra que tener en cuenta este efectoeydegio contrario
estariamos sobrestlmando el valorideN 11]. A partir de los coeficientes de recombinacion
radiativos de los niveles metaestables de dbtenidos pot Péquignot et al. (1991) y de

los coeficientes de recombinacion dielectrénicos dados\pssbaumer & Storey (1984),

Liu et all (2000) obtienen el siguiente ajuste para la mttmlsde la linea [Ni1] A5755
debida a la excitacion por recomblnacuﬂﬁr(ﬁ;’%)5 — 3.19t930N"" qondet — T./10%.

Necesitamos conocer la abundancia iénica Ngue se puede obtener mediante lineas
de recombinacion en el visible o con lineas de excitacidgsioolal en el intervalo infrarrojo
o ultravioleta. Por lo tanto, el valor que calculamos de latigbucion de la recombinaciéon
sera diferente segun las lineas que usemos en el calculb dé&ambién depende, aunque
en menor medida, de & que consideremos).

En la columna (4) de las tablas13.8'y13.4 se muestra el vala tlmperaturd, [N 11]
calculada en los diferentes trabajos de donde hemos toraadoténsidades de las lineas
(las referencias se muestran en las tdblds B.1y 3.2) ten@nduenta este efecto. Podemos
ver que las NPs de la muestra en las que hay una diferencianarddegentre este valor
y el que nosotros calculamos sin corregir la contribuciénrpoombinacion son DdDm 1
(en la que seglin Wesson etlal. 2005 toda la emisién de la Ifhed P5755 se debe a la
recombinacion), H 1-42, IC 3568, M 1-73, M 3-7, M3-32, IC 46985C 3242, y NGC
6153. Las diferencias en estas NPs van desde 1700 K (parad) Hagta 9170 K (para
M 3-32). En las regiones Hi este efecto es mucho menor, con diferencias menores a
450 K. En las NPs Cn 1-5, H 1-50, M 1-20 y NGC 6741 el valoffgN 11] obtenido por
nosotros es hasta 950 K menor al valor derivado por los otrtmses que tienen en cuenta
la excitacion por recombinacion, esto es consecuencissdbfirencias en la. adoptada.

Como esta correccion es un tanto incierta, nosotros no layvartener en cuenta de aqui
en adelante. Ademas, este efecto es mayor en los objetosaymr grado de ionizacion
donde los iones mas afectados,/M*, son los que menos contribuyen a la abundancia total.
En las NPs en las que este efecto es mas importante, lasnditsseen las abundancias
totales calculadas por nosotros (sin realizar esta coérecy los valores presentados en
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los diferentes trabajos de los que hemos tomado los datess(qealizan esta correccion)
se encuentran en el intervadld2 — 0.17 dex paral2 + log(O/H), 0.01 — 0.37 dex para
12 + log(S/H) y 0.01 — 0.48 dex paral2 + log(N/H).

TABLA 3.3: Nebulosas Planetarias. Condiciones fisicas

Objeto e Te[N 1] TN 1j* T.[Om]|
(cm™?) (K) (K) (K)
Cn1-5 420071500 7300 + 200 8250 8800 = 200
Cn3-1 720011500 7800 = 200 7800 = 400
DdDm 1 530077500 13100750  todo recomb. 12300 4 300
H1-41 16007209 98007500 9530 9800 = 200
H 1-42 87007350 11500 + 1200 9050 10200 + 200
H 1-50 1120072300 110007200 12070 11000 == 200
Hu 1-1 1800 = 300 11500130 . 12000 =+ 300
Hu 2-1 810075300 12500739, 11520 98007300
IC 418 1030071700 9400 = 300 . 8900 + 200
IC 1747 38001500 124001500 11890 10500 + 200
IC 2165 45001500 13100 4 500 . 14600 + 400
IC 3568 21001709 1880075500 12100 11500 = 300
IC 4191 1480072309 11300 + 500 10300 = 200
IC 4406 24007350 10200 =+ 300 10000 = 200
IC 4593 17007209 98001700 . 85007300
IC 4699 25007 500" 19500300, 12490 11800 = 300
IC 4846 1010075990 121007299 10600 == 400
IC 5217 510011500 137005500 10800 = 400
JnEr 1 400550 10300+ 50 . 1270057000
M 1-20 1210015505 11000*55 11180 9900 + 200
M 1-42 1300500 9100 4 200 . 9300 + 200
M 1-73 43007 505° 8800300 6570 7300 = 100
M 2-4 870075500 100007200 9920 8600 % 100
M 2-6 10300752050 10600750 9730 10100 + 200
M 2-27 1360073500 88007300 8650 8300 =+ 100
M 2-31 770017200 114001500 11370 9900 + 200
M 2-33 310075550 920011590 9150 8000 = 100
M 2-36 47001850 9200100 . 8400 + 100
M 2-42 480073509 102007200 9350 8500 £ 100
M 3-7 470077200 8600 =+ 300 6900 7700 + 100
M 3-29 8001500 90007500 8750 9200 = 200
M 3-32 29001500 17400 + 2500 8230 8900 + 200
M 3-33 30007 50" . . 10500 = 200
Continlia en la siguiente hoja. . .



3.1. Condiciones fisicas 35

TABLA 3.3 — continuacion

Objeto  n, (adoptada)  7,[N 1] T[N nje T.[O |
(cm™?) (K) (K) (K)

MyCn 18 9400™ 1150 9800 + 300 9450 7400 + 100
NGC 40 1300 £200 8600 = 200 8310 10600 = 200
NGC 2392 2200199 1270071599 14600700,

NGC 3132 700 = 200 9700730 . 9600 = 200
NGC 3242 2400 4400 12400 = 400 7950 11900 =+ 300
NGC 3587 240071300 10900 =+ 1000 11600 4 500
NGC 3918  71007§0° 10800759 . 12700 =+ 300
NGC5882  51007%) 10600 = 300 9550 9400 = 200
NGC 6153 3900155 10500 4 300 7110 9200 + 200
NGC 6210 4400110 11800500 10500 10000 + 300
NGC 6439  6000*5) 9700 + 300 9270 10400 =+ 200
NGC 6543 5800299 10000750 8950 7900 = 200
NGC 6565 1600 +300 10600 =+ 300 10100 10400 = 200
NGC 6572 1790073300 1200072050 13400 10400 = 200
NGC 6620 2900 +400 9000 = 200 8630 9600 =+ 200
NGC 6720 7004200 10600 4 300 10200 107001550

NGC 6741 6700 =+ 800 108007309 10900 12600 4 300
NGC 6803  930075° 10700 4 300 10640 9700 = 200
NGC 6818 2300 +300 11400 + 400 . 134003500

NGC 6826 21004300 10600 =+ 500 8330 9400 =+ 200
NGC 6884  8900Fi300 11600 = 400 11400 11100 4 300
NGC 7026 75001 459° 9700 + 300 9670 9300 =+ 200
NGC 7662 3000 =+ 400 130007300 11600 13400 =+ 400
Vy 2-1 540077500 9300109 8580 7900 = 100

Notas: (*) NPs conl(He Il A4686)/I(HS) > 0.3.

(a) Obtenida, considerando el efecto de la excitacion mamndinacion, en los
trabajos de donde tomamos las lineas. Corse indica los objetos en los que
no hay una estimacién de este efecto o es despreciable.
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TABLA 3.4: Regiones Hi. Condiciones fisicas

Objeto Ne Te[N 11] T[N 1j* T.]O ]|
(cm™?) (K) (K) (K)
M8 240075007 84007300 8470 8100 + 100
M16 1200 4200 85007500 8450 7700 4 100
M17 6001500° 91007300 8950 8000 = 100
M20 4004100 85004 100 8500 7800 + 200
M42 65007850 102007250 10150 8400 + 50

NGC 3576 2500750 88004200 8500 8500 =+ 50
NGC 3603 3600750 11500 £500 11050 9100 = 100
S311 4007700 9600 +200 9500 9000 + 100

Notas: (a) Obtenida, considerando el efecto de la excitacion por
recombinacion, en los trabajos de donde tomamos las litess.. .
se indica los objetos en los que no hay una estimacion defeste e
0 es despreciable.

3.2 Abundancias i6énicas

Obtenemos las abundancias i6nicas de O™+, N*, St, S**, Ne™, Ne*3, Art+, Art3,
Artt CI** y CI™? a partir de diferentes lineas de excitacion colisional yndeda rutina
ionic de IRAF. Esta tarea resuelve las ecuaciones de equilitadistico para un atomo de
entre 5y 8 niveles segun el idn. Se utilizan los datos atéGemjce aparecen por defecto en la
version 2.14.1 de IRAF para todos los iones excepto para G+, como ya se menciond
en la seccion anterior. Las abundancias iénicas denGlse pueden calcular usando esta
rutina ya que este ion no esté incluido, por lo que nosotm@wemos las ecuaciones de
equilibrio estadistico (ver abajo).

Todas las abundancias i6nicas se han determinado supomjeados objetos tienen una
densidad electrénica uniforme y dos temperaturas eléca®ue caracterizan las regiones
de bajo y alto grado de ionizaciofi,[N 11] y T.[O 111] respectivamente. Se utiliza el valor
deT.[N ] para calcular las abundancias ionicas de las especies mmanzadas (excepto
la de He™ que se calcula coif,[O 111]), y T.[O 1] para el resto de abundancias idnicas.
La abundancia ionica final es el valor promedio de las abuwidsmonicas obtenidas con
lineas intensas del mismo ion. Las incertidumbres ascgiadada abundancia ionica se
han calculado mediante simulaciones Montecarlo. Para cadjanto de valores de las
intensidades de las lineas que hemos generado aleatoraynpara conjunto de valores
den, y T, calculados a partir de estas intensidades (tal y como seiliiésen la seccién
anterior), determinamos las diferentes abundanciasaéni&l valor adoptado para cada
abundancia iénica es el valor derivado con los flujos obslesjay las incertidumbres vienen
dadas por el intervalo alrededor de este valor cuya pradadibcumulada es un 68%. A
continuacion detallamos las lineas usadas en cada ibnrasielg@rocedimiento y los datos
atémicos usados en el caso de Cl
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Las lineas que hemos utilizado para el célculo de las abarefaidnicas de Oy O+
son [O1] AA3727+29 y [O11] AN4959, 5007. Los valores de'®/H™ que obtenemos en
la mayoria de las NPs son consistentes, dentro de los ercmedos presentados en los
diferentes articulos de los que hemos tomado las interesdiallas lineas. Las excepciones
son H 1-42, IC 4191 y Hu 2-1, con discrepancias que van de @& d.21 dex, y cuya
causa son las diferencias en las condiciones fisicas edgseBn general, las diferencias en
O"/H* son~ 0.10 dex, pero para algunas NPs son mayores (alcanzandolh2siex para
M 3-32) y se deben a que nosotros no realizamos la correcel@iatto de la excitacion por
recombinacion e [N 11| (que es la temperatura utilizada para calcular dicha amamla
i6nica) y también a diferencias en el valor deutilizado y en los datos atdbmicos usados.
En las regiones Hi, las diferencias en los valores de " y O**/H* con los valores
presentados en los articulos de donde tomamos las intdesidan menores a 0.17 dex y
0.05 dex respectivamente.

El Gnico ion del nitrégeno con lineas en el intervalo visideN", cuya contribucién a
la abundancia total de nitrdgeno sera importante solo ephjg$os con grado de ionizacion
muy bajo. Hemos utilizado las lineas [N A\\6548+83 para calcularNH". Al igual que
en el caso de O, las diferencias mas grandes entre nuestros resultadegig lla literatura
(de hasta 0.7 dex) ocurren para NPs en las que la diferenc&edrvalor deT, [N 11| que
nosotros usamos y el usado por los otros autores es mayobs6&; B 4699, M 3-7, M 3-
32y MyCn 18. Los valores que obtenemos deiii" para las regiones H difieren de los
presentados en los articulos de donde tomamos las intdesida menos de 0.11 dex.

En el intervalo visible del espectro se pueden medir laan811] \6717,6731 y la
linea [S111] A\6312. Utilizamos estas lineas tanto en las NPs como en las regidne
para que la determinacién sea mas homogénea. En los espeettas regiones Hi se
pueden medir también las lineasi[§ A\9069, 9532, que caen fuera del intervalo espectral
disponible en las NPs. La NP M 1-73 es el Unico objeto de la traugmra el que no
hay medida de la linea [81] A6312. Las diferencias mayores entre nuestros valores de
S*t/H' y los de la literatura de nuevo se tienen en aquellos objetosita mayor correccion
enT,[N 1], llegando a 0.31 dex para M 3-7. En el caso dé/8l*, en general nuestros
valores son consistentes con los de la literatura, la Unicapeién es IC 5217, para la

ue obtenemos un valor de §H* que es 0.47 dex superior al que presem etal.
2;0_—045). Esta diferencia se debe a que ellos utilizan, asldméa linea [Si1] A6312, otras
en el infrarrojo y presentan un valor promedio. En las reggoH 11 las diferencias con
los trabajos de referencia son menores a 0.12 dex pat™Sy menores a 0.10 dex para
StHIHT.

En el caso del nedn utilizamos las lineas [N A\\3868, 3967 y el doblete [Nev]
A\A724+25. En 15 de las NPs de la muestra podemos calculardadaicias ionicas de
ambos iones, mientras que en el resto de NPs no hay medidagydealinea de [Nev], y
por tanto s6lo podemos calcular la abundancia i6nica de"NEn las regiones H solo se
observan lineas de [Na], y no se espera que la contribucion de'fla la abundancia total
sea importante. En la NP Cn 1-3 no se mide ninguna linea de hedmdiferencias entre
el valor de Ne+/H* que nosotros calculamos y el de los articulos de donde toséamo
intensidades de las lineas se deben a diferencias en Iesalétoicos y en las condiciones
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fisicas, y en general son menores &.2 dex. La unica excepcion es NGC 3918, con una
diferencia de 0.52 dex en el valor de NéH* determinado pdr Tsamis et al. (2003a), que
no se debe a diferencias en las condiciones fisicas utiizall pesar de esta diferencia, los
valores de Ne/H y Ne/O que nosotros determinamos en estafidfedide los obtenidos por
Tsamis et al. (2008a) en 0.09 dex y 0.12 dex respectivameatediferencias en Ne/H*

son menores & 0.2 dex excepto para NGC 3242 (0.75 dex), y se deben en tosloados a
las condiciones fisicas utilizadas. Los valores que olntesepara Né*/H™ en las regiones

H 1 difieren de los de los articulos de donde tomamos las in@degdde las lineas en
menos de 0.09 dex.

Las abundancias i6nicas de argon se han calculado condas [jAri11] A5191,1\7135,
A7751; [Ariv] A\4711, 4740; y [Arv] A\6435, 7006. En 14 NPs hay datos para calcular
estas tres abundancias idnicas, en cinco NPs solo hay rsetbdaneas de [Ani], en una
NP hay lineas de [An] y [Ar V], en otra NP lineas de [Arv] y [Ar V], y en el resto
de NPs hay lineas de [Am] y [Ar 1v]. Las diferencias con los valores de los articulos
originales son de hasta 0.5 dex parad Ay Ar+3, y menores a 0.2 dex en el caso deAr
Estas discrepancias se deben tanto a las condicionesfisiizadas como a diferencias en
los datos atomicos. Las diferencias en las abundanciasa®uie argon para las regiones
H 11 son menores a 0.02 dex en el caso d&Ay menores a 0.1 dex en el caso de Ar

En las regiones Hi de la muestra la abundancia de"Gle calcula a partir de la linea
[Cl 1] A9124. Este idn no esta disponible en IRAF, asi que resolvemosclaacenes
de equilibrio estadistico para un atomo de cinco nivelesdsdas fuerzas de colision
de|Krueger & Czyzakl (1970) y las probabilidades de transidéiMendoza & Zeippén
(@1&) [todos ellos disponibles en la recopilacion de Mead1983)]. La tnica NP con
medida de alguna linea de [C] es IC 418 (la mayoria de las NPs tienen un grado de ioni-
zacion mayor al de las regionesiH asi que se espera que la contribucion de este i6n a la
abundancia total de cloro sea despreciable). Las lineas|[€A\5517, 5738, que se miden
en NPs y regiones H, nos permiten calcular €t en todos los objetos. Por tltimo, el valor
de CI3 se calcula a partir de las lineas [®]] A\5323, 7531 en NPs, y de la linea [¥]
8046 en regiones M. Usamos lineas distintas para calcular’@i* en regiones Hi y
NPs porque por un lado, en las regionesi ta linea [CI IV] A7531 es débil y esta proba-
blemente contaminada por lineas de recombinacion y la [Gld&] \5323 no se observa,

y por otro lado, en las NPs la linea [Gf] \8046 cae fuera del intervalo espectral obser-
vado. Las diferencias con los valores que se presentan amtioglos de donde tomamos
las intensidades de las lineas son menores a 0.1 dex taat@parcomo CI- en las NPs,

y para las regiones H son menores a 0.10 dex para Cinenores a 0.07 dex para‘Cly
menores a 0.14 dex para'Cl

Por dltimo, las abundancias de helio una y dos veces ionigadteterminan a partir
de las condiciones fisicas obtenidas por nosotfogX111] y n.), y de las intensidades de
las lineas de recombinacion H&6678, Hell A\4686. Aunque se pueden usar también las
lineasA4471 y \5876 para calcular He, nosotros utilizamos soélo la lineeg678 porque
no esta afectada por efectos de autoabsorcién, como leeacias otras dos lineas. Uti-
lizamos los célculos de Benjamin et al. (1|999) para derivar/He y las emisividades de
Storey & HummérL(;9_Q5) para calcular H&l*. En ambos casos tomamos las emisivi-
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dades de H I de Storey & Hummer (1995). Los resultados quenebites son consistentes
dentro de los errores con los que aparecen en los trabajos de¢ tomamos los flujos de
las lineas.

En las tablag 315=3.111 se muestran los valores de todas Uaslairias idnicas que
hemos calculado, con sus respectivos errores para toddB &g regiones Hi. En general
las mayores diferencias entre nuestros resultados y loglijigmen los autores de los traba-
jos de los que tomamos las intensidades de las lineas senémacupara O/H™ y NT/HT,
que son los iones en los que se utiliZaN 11] para calcular su abundancia i6nica. Como
ya mencionamos, la determinacion de esta temperatura @snaigrta ya que la linea de
[N 11] A5755 podria estar afectada en algunos casos por la exaifa@idecombinacion, y
es complicado estimar la contribuciéon. Aunque los valoe®dH* y N*/H' estan afec-
tados por la excitacion por recombinacion, el efecto en electe de abundancias iGnicas
N*/O" es menor. Por ejemplo, en la NP M 3-32 la diferencia entre dares de N/H™
y Of/H* que nosotros obtenemos y los de los trabajos de donde tonmasniosensidades
de las lineas son de 0.7 dex y 1.2 dex respectivamente, asaijie la diferencia en el co-
ciente N'/O' es de 0.53 dex. Ademas, los iones mas dominantes en la mdedtifas son
los ionizados més de una vez, cuya abundancia se calculB,gomi |, en principio mejor
determinada.
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TABLA 3.5: NPs. Abundancias iénicas I: X/H' = 12 +log(X /HT)

Objeto He /H* Het*/H* Objeto He /H* He™*/H*
Cnl-5 11.08£0.02 ... M3-7 11.05 £0.02  9.20 +0.02
Cn3-1 10677505  7.52%01; M3-29 10.984+0.02 ...

DADmM 1 10.62+0.02 ... M3-32 11.0940.02  10.02 +0.02
H1-41  10.96 £0.02 10.35+0.02 M3-33 10.97 £0.02  10.26 & 0.02
H1-42  11.05+0.02 8834002 MyCn18 10.94+0.02 8.66+0.02
H1-50  10.99+0.02 10.04+0.02 NGC40 10.80+0.02 7.567012
Hul-1 10.93+0.02 10.18+0.02 NGC 2392 10.8970% 10.46 £ 0.04
Hu2-1 10.83+0.02 839+0.02 NGC3132 11.04+0.02 9.51+0.02
IC 418 10.97+0.02 ... NGC 3242 10.90 +0.02 10.33 + 0.02
IC 1747 11.01+0.02 10.04+0.02 NGC 3587 10.91%397  10.1579:92
IC 2165 10.63+0.02 10.73+0.02 NGC 3918 10.84 +0.02 10.55 =+ 0.02
IC 3568 10.96+0.02 9.02+0.02 NGC5882 11.02=+0.02 9.35+0.02
IC 4191 11.04+0.02 10.0840.02 NGC 6153 11.05+0.02 10.05 =+ 0.02
IC 4406 10.97+0.02 10.0840.02 NGC 6210 11.02+0.02 9.28 +0.02
IC 4593 11.00 +0.02 8.53%5 00 NGC 6439 11.09 +0.02 10.31 +0.02
IC4699 10.92+0.02 10.26 +£0.02 NGC 6543 11.05+0.02 ...

IC 4846 10.96%00:  8.68701} NGC 6565 11.00 +0.02 10.19 +0.02
IC 5217 10.84709%  9.9540.04 NGC6572 11.0140.02 8.53+0.02
JnErl  11.297008  10.2540.04 NGC 6620 11.07 +0.02 10.33 4 0.02
M1-20  10.99 £0.02 7.617012 NGC 6720 10.96 £ 0.02 10.25 + 0.02
M1-42  11.22+40.03 10.04+0.02 NGC 6741 10.89 +0.02 10.49 + 0.02
M1-73  11.02+0.02 899+0.02 NGC6818 10.7340.02 10.72 4+ 0.02
M2-4  11.09+0.02 ... NGC 6803 11.04 +0.02 9.56 + 0.02
M2-6  11.05°0%  893+0.02 NGC6826 11.00+0.02 7.34751
M2-27  11.13+0.02 884+0.02 NGC 6884 10.87+0.02 10.19+0.02
M2-31  11.10+0.02 ... NGC 7026 11.04 +0.02 10.12 =+ 0.02
M2-33  11.01 £0.02 8.92+0.02 NGC7662 10.8240.02 10.58 +0.02
M2-36  11.01+£0.02 9.014+0.02 Vy2-1 11.11+0.02 8.717)%
M2-42  11.05+0.02 8.457)%
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TABLA 3.6: NPs. Abundancias iénicas Il:?’X/H™ = 12 +log(X/H™T)

Objeto S/H* SHH* Objeto S/H* SHHH*
Cnl-5 64701 6944004 M3-7 5557011 6.92+0.04
Cn3-1 624139 670717  M3-29 5497000 6.56 £ 0.04
DdDm1 521702 625705,  M3-32 471008 6.524£0.04
H1-41 51904  6414£004 M3-33  440+£0.09 6.1070%
H1-42 5287015  6.48+£0.04 MyCn18 5707999  7.14+0.04
H1-50 573700  6.56+0.04 NGC40 6.0640.04 6.14+0.05
Hul-1  6.1670%  6.5240.04 NGC2392 5517917 6291013
Hu2-1 4.4470%  6.02+£0.05 NGC 3132 6.49+0.04 6.85+0.04
IC418 5.68%0%  6.52+0.04 NGC 3242 4.14+0.04 5.8879%
IC 1747 5217008  6.36+£0.04 NGC 3587 6.047015  6.30 £0.12
IC 2165 4.71700°  589+0.04 NGC3918 554700  6.32+0.04
IC 3568 3.4070; 5.66 +0.04 NGC5882 5.06=40.05 6.56 4 0.04
IC4191 5.8070¢2  6.724+0.04 NGC 6153 553 +0.04 6.67+0.04
IC 4406 5.754+0.04 6.2140.04 NGC6210 524799  6.4113%
IC 4593 4667010  6.57700¢  NGC 6439 6.04+0.05 6.80+0.04
IC 4699 4.20102¢  588%0%  NGC6543 5387012  6.8870:08
IC 4846 520703  6.36700;  NGC 6565 6.36+0.04 6.86 +0.04
IC 5217 4.947021 636 £0.07 NGC 6572 5287916  .39+09
JnErl  6.057072  6.7070%  NGC 6620 6.4940.04 6.9940.04
M1-20 5.31701%  6.41+£0.04 NGC6720 6.087904  6.49+0.04
M1-42 6.13700:  6.68+0.04 NGC6741 621705  6.47+0.04
M1-73 5537000  6.38¢ NGC 6803 5.80700  6.75+0.04
M2-4 5857010 730+£0.04 NGC6818 548700  6.41+0.04
M2-6 5447022 6537007  NGC 6826 4.44+0.05 6.28 +0.04
M2-27 6167012 7044004 NGC6884 519799  ¢.3179:04
M2-31 574700 6.80+£0.04 NGC7026 6.1470%  6.92+0.04
M2-33 486704  6.6770%  NGC 7662 4.45+0.04 6.04+0.05
M2-36 6.01700]  6.89+£0.04 Vy2-1 5927008 7.02+£0.04
M2-42 567010  6.82+£0.04

(a) St estimado con la ecuacign 3114 (ya que no se mide [S\6312).
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TABLA 3.7: NPs. Abundancias i6nicas Ill: X/H™ = 12 +1log(X™*/HT)

Objeto O /H* Ot*/H*  Nett/H*  Net¥H*t N*/H*
Cnl-5 8534+ 0.11 8.6840.04 8.2240.03 8.2110 00
Cn3-1 8.68042 7ot 7.901998
DdDm 1 7380039 791700, 712700 6.7110 06
H1-41 7537019 8504+0.04 7.77+0.04 6.6010 08
H1-42 727102 9544004 7.81100% 6.491013
H1-50 7501012 8624+0.04 7.88+0.04 7.96701L  7.04700
Hu 1-1 8.0010:08 840100 7.8240.04 7.550 01
Hu 2-1 7447012 8197008 7.3740.05 6.8870 0
IC 418 8.34%007  8.06+0.04 6.73+0.04 7.62700°
IC 1747  7.077090  856+0.04 7.95+0.04 ... 6.8070 07
IC2165  6.80700°  810+0.04 7.36+£0.04 7.6940.08 625700
IC3568  5.60702 836005 T7.68+£0.04 ... 485101
IC4191  7.627)17  8.64+0.04 812+0.04 8.1540.08 7.0740.06
IC4406 851700  858+0.04 8.19+0.04 7.86 4 0.04
IC 4593  7.6470%% 854700 8.07+0.07 6.351010
IC 4699  6.38703% 840700 773700 5.2470%
IC 4846  7.037040  848+0.06 8.01+0.06 6.38107
IC5217  6.59705  8.63+£0.07 8.0240.08 6.35 050
JnEr 1 8.76701%  7.83%01%  7.72%9% 8.08%013
M1-20 7467021 853+0.04 7.63+£0.04 ... 6.827040
M 1-42 7.611000 836700  7.9640.04 8.037012  7.8440.04
M1-73  813*0k  85240.05 7.67+0.04 7.411908
M 2-4 7.821018 866 +0.04 8.0940.04 7.324008
M 2-6 7.86102%  8.36+0.04 7.65+0.04 7.0240 02
M2-27  7.98%01¢ 8824004 8327903 7.72+008
M2-31 74701 862+0.04 8.00+0.04 7.047007
M2-33 754700 86700 8.0270% 6.4170%
M2-36  7.647000  871+0.04 8.10+0.04 7.525000
M 2-42 756101 8.70+0.04 7.9840.04 6.9870 08
M 3-7 8.02+01¢ 862+ 0.04 7.91+0.04 7.27H000
M3-29  7.967017  840+0.04 7.78£0.04 7.271008
M3-32 6187020  856+0.04 8.01+0.04 6.0270 10
M 3-33 7107002 852+£0.04 7.98700% 5.69 4+ 0.03
MyCn18 7.9470%%  850+0.04 8.11+0.04 7.607008
NGC40 8617008  7.06+£0.05 5.7240.04 7.89 4 0.04
NGC 2392 7.64%0%  8.06%3%2  7.54*01) 7.02+016
NGC 3132 8.69709°  851+£0.04 82440.04 ... 8.12 +0.04
NGC 3242 6.717008 841750,  7.83+£0.04 721701,  5.52+0.04

Continlia en la siguiente hoja. . .
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TABLA 3.7 — continuacion

Objeto O H*t Ott/H*  Nett/H*  Net3/H*t N*/H*
NGC 3587 8.23702, 8267008  7.8570%0 7.28%013
NGC 3918 7.887010  843+0.04 7.83+0.04 798700 714709
NGC 5882 6.911050  8.65+0.04 808+£004 ... 6.41 4 0.04
NGC 6153 7.16700%  8.61+£0.04 8.024+0.04 7.957012  7.0040.04
NGC 6210 7.2970:10  853+006  go7t006 6.45100%
NGC 6439 7.737007  85840.04 8.1040.04 826751  7.51+0.04
NGC 6543 7.257012  874+0.06 8.16+0.06 ... 6.791005
NGC 6565 8.307002  856+0.04 8.03+004 7.94701%  7.85+0.04
NGC 6572 7.411021 856799 7934008 7.0570 06
NGC 6620 8207000  8.6940.04 8.04+0.04 8627512  7.94+0.04
NGC 6720 8.24700°  846+0.05 8.03+0.04 7.757010  7.84+0.04
NGC 6741 8107015  839+0.05 7.79+0.04 7.90+£0.09 7.7379%
NGC 6803 7.38%05°  8.63+£0.05 808+£0.04 ... 7.22 £0.05
NGC 6818 7.367007  835+0.04 7.77+0.04 7.937000  6.95+0.04
NGC 6826 6.997005  850+£0.05 7.8140.04 ... 6.18 4 0.06
NGC 6884 7.1670%9  853+0.05 7.94+0.04 766709  6.7279%
NGC 7026 7.7670%%  8.60+0.05 812+0.04 ... 7.581008
NGC 7662 6.28 £0.06 8.23700¢  7.53+£0.04 7.657000  5.77+£0.04
Vy 2-1 8.08%02%  872+40.04 8.05+0.04 7.4010:03

TABLA 3.8: NPs. Abundancias idénicas IV:X/HT = 12 +log(X Ti/HT)

Objeto  Artt/H*  Arf3/H*  ArfYyH*  CItH/Ht  CI3/H*t
Cn 1-5 6.42+0.03 4.87+0.07 5.241008
Cn3-1 5.841009 5.081000
DADm1  5.03%005  3.997019 4.601005
H1-41 5.89+0.03 5.62+3% 4.85700¢
H1-42 6.1370% 5367003 ... 4.89 +0.07
H1-50 6.084+0.08 5.86+0.03 477709  4.91+0.06
Hu 1-1 5.9040.03 5.06 4 0.03 4.98 +0.03
Hu 2-1 5721008 3.931012 4.52700%
IC 418 6.03709% 2,98 +0.03 4.8175 08
IC 1747  5.9940.02 5.57+0.03 ...
IC 2165  5.4540.02 5.60+0.03 522+0.03 4.29=+0.03 4.60+0.03
IC 3568  5.7140.03 545+0.03 ... 4.33+£0.04 4.45+0.05
IC 4191  6.2040.03 5.06+0.02 5.00 +0.04

Continuda en la siguiente hoja. . .
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TABLA 3.8 — continuacion

Objeto  Artt/H*  Arf3H*  ArfYyH*  CItH/Ht  CI*3/H*t
IC 4406  6.26 4 0.03 5.38 = 0.03 4.92 +0.03
IC 4593  6.11+0.04 ... 4.91 + 0.06
IC 4699  6.204+0.03 5.61700; 4147012 463700 ...
IC 4846  5.97+0.04 5.33F0% . 4.847010 4657012
IC 5217 5824004 579+0.05 4.1240.04 4637335  4.80+0.04
JnEr 1 6.047012 5767012 4.68%0%
M1-20  5.8140.03 4.8740.07 4.68 + 0.09
M 1-42 6.31 £0.03 5.56 & 0.04 5.041005
M1-73 6394003 ... .
M 2-4 6.45+0.03 5.0240.07 5.241008
M 2-6 5.8540.03 4.50+0.11 4.8510 08
M 2-27 6.53 +0.03 5.667004 5.33 4+ 0.06
M2-31  6.1940.03 5.567004 5.031008
M 2-33 6.1240.03 4.84+0.10 5.0670 50
M 2-36 6.36 +0.02 5.28702 .
M2-42 6517071 5217008 5.17+0.07
M 3-7 6.334+0.03 ... 5.231008
M3-29  58440.03 4.8670% 4.95190¢
M 3-32 6.16 £0.03 5.6240.03 4947508
M3-33  5.8340.03 5.7440.03 4.65 £ 0.07
MyCn 18  6.36 +0.03 5.331005
NGC40 570+0.03 ... 4.651003
NGC 2392 5.72*012 501 +0.06 4.531902
NGC 3132 6.414+0.03 4.9240.03 ... 5.20 £ 0.03
NGC 3242 5.64+0.03 5.73+£0.03 4.037005  4.4140.03
NGC 3587 5.947010  4.667000 ... 4.867008
NGC 3918 5.9840.02 5.84%00% 5214002 4.74750%%
NGC 5882 6.18+0.03 5.80 4 0.03 4.93 +0.03
NGC 6153 6.28 +0.03 5.7840.03 5.07 £ 0.03
NGC 6210 5.98+0.04 5.46+0.04 ... 4.727000
NGC 6439 6.40+0.08 5.91+0.03 503705  514+0.03 ...
NGC 6543 6.514+0.04 5497097 . 5.234+0.07 4.69%0%
NGC 6565 5.60 £0.03 4.88%09%  5.07+0.03 ...
NGC 6572 6.17700 5467005 ... 4.847008 4424 0.05
NGC 6620 6.564+0.07 5.80+0.03 5.10%3%  529040.03 ...
NGC 6720 6.304+0.03 5.30+0.03 4.26700 497755  4.4240.05
NGC 6741 6.184+0.03 5.71+0.07 5.144+0.03 483755  4.4440.02
NGC 6803 6.2840.03 5.76+0.03 ... 5.23 £ 0.03
NGC 6818 5.9540.02 5.82+0.03 5.11+0.02 4.73+0.03

Continda en la siguiente hoja. ..
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TABLA 3.8 — continuacion

Objeto  Artf/Ht  Art3/H+*  ArtYHT  CIHt/HT  CI3/H*
NGC 6826 6.0940.03 4.92+0.03 ... 4.8540.03 4.097072
NGC 6884 6.034+0.03 5.8240.03 4.46'005 482700  4.76+0.03
NGC 7026 6.26+0.03 5.76 £0.03 ... 5.181008 .

NGC 7662 6.004+0.03 5.7240.03 4.91+0.03 4.44+0.03 4.87=+0.03
Vy 2-1 6.507005  5.04100¢ 5.224008

TABLA 3.9: Regiones HI. Abundancias iénicas |: X/H* = 12 +log(X*/H)

Objeto He /H* Ot /H* Ot+/H* N*/H*
M8 10.84 £0.01 8411585 7.86700  7.527005
M16 10.89 £0.02  8.44™00° 7.90+0.04 7.68=+0.03
M17 10.9840.02 7.767004  8.424+0.03 6.7770%
M20 10.854+0.02 844+0.04 7.71+0.06 7.53+0.03
M42 10.96 £0.03 7.767008  8.4140.01 6.86 00,
NGC 3576 10.94+0.03 8.12+0.07 834=+0.01 7.03=+0.04
NGC 3603 10.97 +0.02 7.35%005  8.414+0.03 6.4473¢
S311 10.90 £0.02 8.24%00%  7.80700s  7.2440.03

TABLA 3.10: Regiones Hi. Abundancias iénicas II: X/H™ = 12 +log(X*/HT)

Objeto S/H* StH/HT Net+/H*
M8 6.05t04 6934003 6.9979%
M16 6.35+0.03 6.9473%  7.09%30%
M17 5467002 6.911007  7.7040.03
M20 6.23799%  6.87£0.07 6.6279%
M42 540700 6.99+0.02 7.717002
NGC 3576 5.804+0.05 6.887055  7.64 +0.02
NGC 3603 5.017005  6.82+£0.04 7.7340.03
S311 6.14+0.03 6.71+£0.03 6.90 + 0.03
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TABLA 3.11: Regiones Hi. Abundancias iénicas Ill: X{//H* = 12 +log(XT/HT)

Objeto ArttIH* Art3/HT CIT/H* CIT+/H* CIT3/HT
M8 6.20+0.02 3.7073% 450700  5.06700
M16 6.2340.03 3.93%017 470100 5114004 ...
M17 6.34+0.03 4.09701F 3854009 508790  3.15:
M20 6.19709%  4.047032 4724004 5057058 ...
M42 6.37+0.03 4.58+0.02 3.81799% 5137502 365700
NGC 3576 6.3340.03 4.194+0.03 4.08+0.06 4.96+0.02 3.21+0.01
NGC 3603 6.3340.03 4.754+0.05 3.45+0.06 5.06+0.04 4.00+0.03
S311 6.08 £0.03 3.4170%%  4.564+0.04 4.88+0.03

Nota. : Valor incierto (la incertidumbre en el flujo de la linea e9D%).

3.3 Abundancias totales

La abundancia total de un elemento se calcula mediante la dartas abundancias ionicas
de todos los iones observados y corrigiendo por la contidbute los iones no observados
mediante un factor de correccion por ionizacion (FCI), comonsiestra de forma general

en la ecuacion
X
Z=1 2
iones obs.

Para corregir la abundancia total de un determinado elensensuele usar otro que tenga
una estructura de ionizacion similar. En la tdblaB.12 naosts los potenciales de ioni-
zacion de los diferentes elementos. Hemos analizado lesediies FCI propuestos en la
literatura (que estan basados en modelos de fotoionizacgnla similitud en potenciales
de ionizacion de distintos iones) para cada elemento cdnjetivo de estudiar si alguno de
ellos presenta una dependencia con el grado de ionizacfancmna so6lo para objetos con
un determinado grado de ionizacion.

A continuacién exploramos los distintos FCI disponiblesalitératura, y en las tablas
[3.13£3.16 se presentan los valores de los FCI para cada éteyneada objeto asi como las
abundancias totales junto con las incertidumbres asaciddes errores en las abundancias
totales se han calculado de la siguiente forma. Para unootdgerminado, usamos cada
conjunto de abundancias i6nicas calculado en la secci@ni@ny calculamos los diferen-
tes FCI y abundancias totales, de forma que se tiene unabdstin de valores por cada
elemento. La abundancia total adoptada es el valor detadmia partir de las abundancias
i6nicas adoptadas en la seccion anterior (que se calculartinge los cocientes de lineas
observados), y las incertidumbres vienen dadas por elaltealrededor de este valor cuya
probabilidad acumulada es un 68%.

Xt
H+

) FClLnoobs. (3.1)



3.3. Abundancias totales 47

TABLA 3.12: Potenciales de ionizacion (eV)

Elemento I [l " v V

He 2459 54.42

O 13.62 35.12 5493 77.41 113.90
N 1453 29.60 47.45 77.47 97.89
Ne 21.56 40.96 63.45 97.11 126.21
S 10.36 23.33 34.83 47.30 72.68
Ar 15.76 27.63 40.74 59.81 75.02

Cl 12.97 23.81 39.61 53.46 67.8

3.3.1 Helio

En NPs, la abundancia total de helio se calcula generalnsemi&ndo directamente las
abundancias iénicas de Hg He™*. En las NPs con grado de ionizacién muy bajo puede
ser importante la contribucion de helio neutro, tal y comeesie en las regiones H. En

los espectros de las NPs IC 418, NGC 6543, Cn 1.5, M 2-4, M3 293nbi no aparece la
linea Hell \4686, lo que podria estar indicando que en estos objetositalabcia de helio
neutro puede ser importante. Hemos probado los FCI propuestdeimbert et al. (1992),

Zhang & Liu (2003) y Peimbert & Costerp (1969):

St
St 4+ St
FCI(He) = o (3.3)
S ot +0of*

respectivamente, para calcular la contribuciéon dé ételas NPs de la muestra. Se obtiene
gue ésta es despreciable para todas ellas con excepcidndizslidlPs con menor grado de
ionizacion: Cn 3-1 y NGC 40. En los objetos de bajo grado dezamidn, en los que se
realiza esta correccion, los valores de la abundanciadethélio obtenidos con la ecuacion
[3.3 son similares a los que se determinan con la ecuacibm&A8iras que la ecuacién B.4
lleva a abundancias superiores-en).5 dex. No esperamos abundancias tan altas de helio
(de hastd 2 + log(He/H) = 11.5 en las regiones H si usamos el FCI de la ecuacionl3.4),
por lo que finalmente adoptamos el FCI dado por la ecuacidbreBa2qorregir la abundancia
total de helio en estas dos NPs y en todas las regiones H

En la figurd 3.l mostramos la abundancia total de helio réségrado de ionizacion
dado porog (O™ /O* ) para toda la muestra de NPs y regiones.Hambién se muestran
los valores de He/H' + Het*/H* para las ocho regiones H y las dos NPs en las que
hemos tenido en cuenta la contribucion de helio neutro auaddncia total de helio. En la
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region de bajo grado de ionizacidiog (O*/O*+) > 0) se observa cierta tendencia de la
abundancia total de helio con el grado de ionizacién, lo gdea que este FCI no parece
funcionar muy bien en esta zona. Las NPs M 1-42 y JnEr 1 tiéRenlog(He/H) > 11.2,
valor que es considerablemente superior al del resto de EIR&lor de12 + log(He/H)
obtenido pod BthgésL(;le) con otras observaciones en Jrdsr 111.22 mientras que
nosotros obtenemaokl.33 + 0.08, esta diferencia se debe tanto a las condiciones fisicas
utilizadas como a que ellos utilizan la linea Ha5876 (afectada por efectos de autoab-
sorcion) mientras que nosotros usamos la linea M&78 (no afectada por estos efectos).
Por otro Iadol_Lju_el_dl.L(Zijl) obtienen un valor de la abuedatotal de helio de 11.17
para M 1-42 y nosotros 11.2%%%; los motivos de la discrepancia son los mismos que para
JnEr 1. A pesar de estas diferencias, parece claro que e8tagaden una abundancia de
helio superior a la del resto de objetos. Este resultadorasteaistico de las NPs con estre-
llas progenitoras relativamente masivas, en las que tieigan procesos de nucleosintesis y
el posterior dragado hacia la superficie del material erdmglo en helio y nitrégeno (en la
seccioi 3.4 comentaremos este resultado con mas detalle).

® NPs

* Regiones H II

11.4

O

12 + log(He/H)

10.8

i
%
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FIGURA 3.1: Abundancias totales de helio (simbolos llenegras) respecto al grado de
ionizacion para todos los objetos. En las ocho regionas YHlas dos NPs en las que la
contribucién de Hea la abundancia total es importante, representamos la semaH+
Het*/H* con simbolos vacios rosas.

[av]

3.3.2 Oxigeno

En las regiones Hi la abundancia total de oxigeno viene dada directamenteapsrrha
de las abundancias i6nicas de& @ O, pero en las NPs hay que tener en cuenta la
contribucién de @2 a la abundancia total, y por lo tanto, O/H =" {(®I* + O"/H") x

FC1I (0). Generalmente se utilizan los FCI propuestos] por Kinggb& Barlow 119944) y
por|Peimbert & Torres-Peimbert (1971):
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Het + Het+\*?®
FCI = —— .
cr0) = () 35)
He" + Het ™"
FCI _— .
C1(0) = = (3.6)

respectivamente. Nosotros seleccionamos el FCI de la énidd, pero las diferencias en
las abundancias derivadas con el otro FCI son menore8.84 dex. Los resultados finales
se muestran en la figuraB.2, en donde tanto ¢3D**)/H* como O/H se representan en
funcion del grado de ionizacién. En general, la correcciores grande (ver Tabla_3]13),
lo que es consistente con la presencia de poco oxigeno ea fien® 3, como se espera
para una muestra de objetos con un grado de ionizacion no houyLas excepciones son
NGC 3918 (C'F = 1.32), NGC 7662 (C'F = 1.35), NGC 6818 (C'F' = 1.57) y IC 2165
(ICF = 1.73), que son algunas de las NPs que seleccionamos con un gréatuzieion
superior al de la muestra original para comparar los regodtantre si. Como es de esperar,
en estos objetos la contribucién de“Ca la abundancia total de oxigeno es mayor a la del
resto de NPs.
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FIGURA 3.2: Valores de @/H* + O"*/H* (simbolos vacios rosas) y de O/H (simbolos
llenos negros) respecto al grado de ionizacion para todosigetos. Las abundancias
totales de las NPs estan calculadas con la ecuacibn 3.5.

3.3.3 Nitroégeno

En los espectros visibles sélo se pueden medir lineas dég, [pobr lo que la abundancia total
de nitrégeno es N/H =NH* x FCT (N). Las abundancias que obtenemos para el grupo de

regiones Hi utilizando los FCI propuestos por Kingsburgh & Barlow (1994):

FCI(N) = %, 3.7)
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y porllzotov et al.[(;O_dG):

FCI(N) =0.178 x v + 0.610 + 0.153 /v, (3.8)
[donde v= O /(O" + O"*)] son muy similares, con diferencias menores a 0.02 dex. En

NPs suelen utilizarse tanto el FCI propuesto|por Kingsburdaflow (1994) como el FCI
derivado por Kwitter & Henry! (2001):
Ot +O'" He" +Het™"

FCI(N) = oF X Her , (3.9
gue llevan a abundancias totales de nitrégeno que difierareans de 0.1 dex. Finalmente,
hemos utilizado el FCI de Kingsburgh & Barle_(lﬂa94) tanto egioees H1l como en
NPs. En la figur&3]3 mostramos las abundancias totalesrdgeito (simbolos llenos) y el
valor de N (simbolos vacios) en funcion del grado de ionizacion. Se@observar que la
contribucion de este i6n a la abundancia total es minaaitarilas NPs colvg (O /01 T) <
—0.5.

12 + log(N/H)
~

é—< ® NPs

* Regiones H II
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FIGURA 3.3: Valores de N/H" (simbolos vacios) y de N/H (simbolos llenos) respecto al
grado de ionizacion para todos los objetos. Las abundatotales estan calculadas con la

ecuacion3lr.

3.3.4 Azufre

La abundancia total de azufre se calcula como S/HYHS + ST*/H') xFCI(S), en

donde el FCI corrige por la presencia de’ 8n los objetos. Hay varios FCI propuestos para

este elemento en la literatura. A partir del analisis de nosdge fotoionizacio 3
) sugiere el uso de la ecuacion:

FCI(S) = [1 - (1 - %)3

-1/3

(3.10)
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para corregir la presencia de*3n regiones Hi, mismo FCI que fue adoptado posterior-
mente pof Kingsburgh & Barldw (1994) para NPs. Izotov et 80069 derivan la ecuacion:
FCI(S) = —1.476 x v+ 1.752 4 0.688/v, (3.11)

donde v= O*/(O" + O*™), para calcular la abundancia total de azufre en regiones H
Otros FCI propuestos para NPs son:

FCI(S) _ 10[—0.017+0.185—0.11,32+0.07263]; 6 _ 10g(O/O+), (312)

O++ 1.29
0.196 (F) ] , (3.13)

derivados por Kwitter & Henryl (2001) ly de Freitas-Pachecal e{1993) respectivamente.

Ademas, en la NP M 1-73 hemos utilizado la ecuacion:

FOI(S) = 1.43 +

4 1 0433
S © ) (3.14)

58 o*
propuesta par Kingsburgh & Barlow (1994) para estimar elneéoS +/H*, ya que no esta

medida la linea [$11] A\6312 en su espectro.

En la figura(3.4 mostramos las abundancias totales de azbtieaidas con las ecua-
cioned 3.10 y 3.11 para el grupo de regiones HLas abundancias totales de azufre que
se obtienen con el FCI propuesto por 1zotov tMO%) maresina clara tendencia con
el grado de ionizacion [dado pasg (O /O )], hecho que no ocurre con el otro FCI y
que no se espera, por lo que seleccionamos el FCI de Kings&uBahnlow (1994) para
calcular la abundancia total de azufre en estos objetos. @abeionar que los FCI de
Izotov et al. [(ZQ_dG) fueron diseinados para observaciongsldgias Hil compactas, en las
que casi todo el objeto cae dentro de la rendija, lo que pedplcar que no funcionen bien
para estas regiones H Galacticas extensas. Recientemente hemos comprobaddousan
modelos de fotoionizacién para regionesiiH que el FCI de Stasska (1978) [adoptado

0 w (1994)] si funciordéen en este tipo de objetos

—4677+(

En Ia flguraIEB mostramos la comparacion de los valores ldeoBtenidos en NPs
con las ecuacionés 3]10, 3.12, v 3.13 (en los tres paneledlaglancias de azufre de las
regiones Hil estan calculadas con la ecuadion 8.10). Los valores olocioh las ecua-
cioned 3.0 y 3.13 son similares y no dependen del grado deaman, mientras que los
resultados derivados de la ecuacion B.12 dependen muchgratéd de ionizacion para
log (OT/O™) < —0.7 y parece que estan sobrecorrigiendo la contribucion'de 8or
ello, decidimos adoptar también el FCI de la ecua€ionl3.1@ parregir la abundancia
total en las NPs. Aunque utilizamos este FCI en ambos tiposbftos porque es el
que meJor funciona, sabemos que esta correccion estawnimmﬂo un sesgo en las NPs
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FIGURA 3.4: Valores de §H" + S**/H" (negro) y de S/H obtenidos con la ecuacion
[3.10 (verde) y con la ecuacién 3111 (naranja) respecto dbgia ionizacion para el grupo
de regiones Hi.

3.3.5 Nedn

La abundancia total de nedn se calcula generalmente conrbNEE"T/H+ x F'CT (Ne).
En 15 NPs de la muestra se ha calculadoié " a partir del doblete [Nev] A\\4724+25,
pero este idn no contribuye de forma significativa a la abonoidatotal de nedn. Las ecua-
ciones

FOI(Ne) = o (3.15)
Ot +0Oft He' + He' "

muestran los FCI propuestos por Kingsburgh & Barlow (1994) itiw& Henry (2001)

para calcular la abundancia total de neén en NPs. Las ddfieeentre los resultados
obtenidos con ambas ecuaciones son menores al 1% en las NPsdestra, y dado que
el FCI propuesto pdr Kingsburgh & Barlow (1994) es el mas @#diz en la literatura, lo
usamos para calcular la abundancia final de nedn en las NPsl daso de las regiones
H 11, ademas del FCI de la ecuac[én 3.15, hemos probado la ecuacion

FCI(Ne) = 0.591 x w + 0.927 + 0.546/w, (3.17)

donde w = O/(O*+0O*+), propuesta par Izotov et al. (2006). Los resultados se mues
tran en la figurd_3]6. En la region de bajo grado de ionizaciobhas FCI parecen estar
corrigiendo mal la contribucion de Ne Las diferencias entre los valores obtenidos con

estos dos FCI son de hasta 0.17 dex. Elegimos el FClde Kingls&mrlom} d199fh) para

calcular la abundancia final de neén ya que parece funcidgamaejor. En la figura317
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FIGURA 3.5: Valores de §H* + St*/H* (simbolos vacios rosas) y de S/H (simbo-
los llenos negros) respecto al grado de ionizacion parasttmdoobjetos. Las abundancias
totales de las NPs estan calculadas con la ecubcioh 3.1€l ggrerior)[3.12 (panel inter-
medio), Y 3.1B (panel inferior). En regionesithemos usado la ecuacién 3.10 en todos los
paneles.
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presentamos los resultados obtenidos tanto en las NPs aotag eegiones Hi. Pode-
mos ver que la dispersion es alta a grados de ionizaciéon,dajgse sugiere que este FCI
funciona peor en esa region.
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FIGURA 3.6: Valores de Ne"/H™ + Ne™/H* (negro) y de Ne/H obtenidos con la
ecuacior 3.75 (verde) [y 3117 (naranja) respecto al grademigacion para el grupo de
regiones Hi.

9.0

8.5

8.0

7.5

7.0

12 + log(Ne/H)

6.5

6.0 o Nps =
— o Regiones H II D
5.5 | S ‘ | S — ‘ | S — ‘ | ‘ | S —

-3 -2 -1 0 1 2
log(0*/0**)
FIGURA 3.7: Valores de Ne"/HT + Ne™/H* (simbolos vacios rosas) y de Ne/H (simbo-
los llenos negros) respecto al grado de ionizacion parssttmdoobjetos. Las abundancias

totales estan calculadas con la ecuationl3.15.
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3.3.6 Argon
Para este elemento existen varios FCI en la literatura. Kimgs & Barlow (1994) propo-

nen diferentes correcciones segin podamos calcular sola Ar

Nt
FCI(Ar) = [1 . W] , (3.18)
s6lo Art3:
FCI(Ar) = 1.87, (3.19)
o0 ArtT, Art3y Artd:
Ne
Por otro lado, Kwitter & Henryl (2001) proponen la ecuacion:
Nt]1™' He" + Hett

para calcular la abundancia total de argén cuando se pudcdacaArt y Art3, vy
= al. (1993) derivan la ecuacion:

FCI(Ar) = 1.34 x (3.22)

O
O—H— ’
gue se usa cuando solo se puede calcular"APor uItlmo,bALa_ng_&_L'Lb [(ZO_d7) utilizan
el FCI de la ecuacioh 3.18 tanto si tienenAr Ar™3, y Ar™* como si sélo tienen Art y
Art3. Nosotros hemos explorado todas las posibilidades y cersitbs que el conjunto
de FCI derivado po|r Kingsburgh & Barlow (1994) es el que mejorciona para grados
de ionizacion bajos, ya que los otros sobrestiman la cartidin de Ar en las NPs de la
muestra. En la figura_3.8 se muestran las abundancias td&l@gon calculadas con los
diferentes FCI para todas las NPs.

En la figurd 3.P mostramos, para las regiones, ths abundancias obtenidas con el FCI
de 11(2006):

FOI(Ar) = 0.238 x v + 0.931 + 0.004/v, (3.23)

y las abundancias derivadas por Garcia-Rojas et al.[(2008, 2006, 2007) y Esteban ef al.

(2004) estimando los FCI a partir de la correlacion entre/N* y Art*/Ar* obtenida por
Martin-Hernandez et al. (2002) mediante observacionesglerres Hil con el telescopio
infrarrojo ISO. Ninguna de las dos correcciones parece funcionar bienugase observa
una tendencia en las abundancias totales de argdn obtenidasbas, y las diferencias en
los valores de Ar/H derivados con ellas son de hasta 0.4 debecGonamos el FCI dado
por la ecuaciéi _3.23 porque parece llevar a abundanciasgde aras similares entre si.
Finalmente en la figufa3.1L0 se muestran en conjunto lostaelwd para las regionesiHy
NPs.
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FIGURA 3.8: Suma de las abundancias ionicas (simbolos yaoas) y abundancias
totales de Ar/H (simbolos llenos negros) respecto al gradomizacion para las NPs. Las
abundancias totales estan calculadas con las ecuaciel@I8[3.10 ¥ 3.20, () 3.P1, (c)
y (d)3.I8.
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FIGURA 3.9: Suma de las abundancias iénicas de argéon (stmbalcios) y abun-
dancias totales de argén (simbolos llenos) obtenidas ar et las relaciones de
Martin-Hernandez et al 02) (verde) y a partir de la ewd8.23 (naranja) respecto al
grado de ionizacién para el grupo de regiones.H
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FIGURA 3.10: Suma de las abundancias idnicas de argon (fdsacios) y abundancias
totales de argdn (simbolos llenos) respecto al grado dedoidin para todos los objetos. Las
abundancias totales estan calculadas con las eciacid(NR$By ecuacioh 3.23 (regiones
H ).

3.3.7 Cloro

En las regiones Hi calculamos la abundancia total de cloro como la suma de@t ", y
CI™3 en M17, M42, NGC 3576, y NGC 3603, y la suma de @ICI** en M8, M16, M20,
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y S311. El valor de CP*/CI** es 0.01 para M17, 0.03 para M42, 0.02 para NGC 3576, y
0.09 para NGC 3603, y como el grado de ionizacion de las otrasaregiones Hi es
menor, no esperamos que€tontribuya significativamente a la abundancia total deoclor
En la figurd(3.IllL comparamos estos resultados con las altiags&otales derivadas con el

FCI propuesto par Peimbert (1978):

He" + He™™

FCI(Cl) = Her , (3.24)
y con el FCI determinado por Izotov et al. (2006):
FCI(Cl) =1.186 x v+ 0.357 + 0.121/v. (3.25)

En las NPs, en las que la contribucion de‘Cpodria ser significativa, hemos calculado
la abundancia total de cloro con el FCI propuesto|por Peintiéi8) y los FCI de las
ecuaciones:

S
S-s*

FCI(Cl) = % (3.27)
derivados por Kwitter & Henry (2001) iy Wang & Litli (2007) restigamente. El FCI de
la ecuaciéri3.26 soélo sirve para las NPs con*Cy CI™3, y el de la ecuaciof_3.27 no
funciona bien para objetos de alto grado de ionizacién morquestra una tendencia con
log (OT/O*™"). En la figurd 3.1J2 mostramos Unicamente los resultados idotcon el
FCI del Peimbert (1978) en las NPs y mediante la suma de las aciad idnicas de cloro
en las regiones H.

FCI(Cl) = (3.26)

3.3.8 Resumen

Hemos calculado las abundancias totales de He, O, N, S, Ng,GAtilizando los FCI
gue mejor funcionan en cada caso. Sin embargo, algunos &€lpsomo los de Ne y Ar,
no funcionan bien a bajos grados de ionizacion, ya que lasdaimcias totales muestran
una tendencia con el grado de ionizacion. Esto se coments@&mdetalle en la siguiente
seccion.

En general, las abundancias totales que obtenemos soarsisnd las que se muestran
en los trabajos de los que hemos tomado las intensidades tliedas. Como se mencioné
mas arriba, las mayores diferencias (de hasta 0.5 dex) semnan en aquellas NPs en las
gue las condiciones fisicas utilizadas por nosotros y moolms autores difieren mas.
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FIGURA 3.11: Suma de las abundancias ionicas (negro) y amnaoas totales de cloro
obtenidas con las ecuacibn 3.24 (verdé) y 13.25 (naranjppcss al grado de ionizacion
para el grupo de regionesiH

LA I L N L A LA A L —
55— ®NPs —
- “ Regiones H II ]
. . oF i
. B i i N
S ey i i & ]
6 50— ®- T ]
Eﬂ - + L 1 ¢ e » T T
* i o1& ® Toe ]
2 [ é % E=. = —D— @ —
45— ; % L ]
N @ i

v e by by by
-3 -2 -1 1 2

10g(0*/0“)O
FIGURA 3.12: Suma de las abundancias iénicas de cloro (déslvacios rosas) y abun-
dancias totales de cloro (simbolos llenos negros) respégr@ado de ionizacién para todos
los objetos. Las abundancias totales de las NPs estanamdsuton la ecuacidn 3124 y en
las regiones HI mediante la suma de las abundancias i6nicas calculadas.
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TABLA 3.13: NPs. Factores de correccion por ionizacion

Objeto He 0] N S Ne Ar Cl
Cn1-5 1.00 1.00 240 7.10 1.72 187 1.31
Cn 3-1 135 100 1.04 682 27 187 1.35
DdDm 1 1.00 1.00 440 6.37 1.29 1.87 1.07
H1-41 1.00 116 12 6.65 128 1.87 1.04
H1-42 1.00 1.00 20 6.78 1.06 1.87 1.03
H1-50 1.00 1.07 15 6.86 1.16 1.07 1.08
Hu 1-1 1.00 111 391 6.75 156 187 1.34
Hu 2-1 1.00 1.00 6.64 6.17 1.18 1.87 1.02
IC 418 1.00 100 152 659 291 187 1.14
IC 1747 1.00 1.07 34 6.75 1.11 1.87 ...
IC 2165 1.00 1.73 36 6.28 1.81 1.03 1.03
IC 3568 1.00 101 470 6.39 101 187 1.00
IC 4191 1.00 1.07 12 698 1.17 1.87 1.07
IC 4406 1.00 1.08 2.36 6.37 2.01 187 1.32
IC 4593 1.00 1.00 887 6.75 1.13 187 1.01
IC 4699 1.00 1.14 121 643 1.15 1.01 1.01
IC 4846 1.00 1.00 30 6.73 1.04 187 1.03
IC 5217 1.00 1.08 121 6.91 1.09 1.01 1.01
JnEr 1 1.00 106 1.18 6.79 10 1.87 1.22
M 1-20 1.00 1.00 13 6.66 1.09 1.87 1.05
M 1-42 1.00 1.04 6.91 693 1.23 1.87 1.19
M 1-73 1.00 1.01 347 6.45 142 187 ...
M 2-4 1.00 1.00 785 7.48 1.15 1.87 1.02
M 2-6 1.00 1.01 420 6.65 132 1.87 1.06
M 2-27 1.00 1.00 800 7.25 1.15 1.87 1.09
M 2-31 1.00 1.00 15 7.08 1.07 1.87 1.05
M 2-33 1.00 1.01 14 692 1.08 187 1.01
M 2-36 1.00 1.01 13 7.16 1.09 187 ...

M 2-42 1.00 1.00 150 7.09 1.07 1.87 1.04
M 3-7 1.00 1.01 496 7.04 127 1.87 1.03
M 3-29 1.00 1.00 3.77 6.66 136 1.87 1.07
M 3-32 1.00 1.06 254 7.17 1.06 1.87 1.00
M 3-33 1.00 1.13 30 6.45 1.17 187 1.01
MyCn18 1.00 1.00 465 7.25 1.28 1.87 1.03
NGC 40 1.83 100 1.03 640 37 187 1.83
NGC 2392 1.00 1.24 450 6.45 1.70 1.87 1.13
NGC 3132 1.00 1.02 1.69 7.01 257 1.87 1.42
NGC 3242 1.00 1.18 60 6.32 120 1.02 1.01

Continlia en la siguiente hoja. . .
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TABLA 3.13 — continuacion

Objeto He O N S Ne Ar ClI

NGC 3587 1.00 1.11 232 6.52 214 1.87 1.50
NGC 3918 1.00 132 597 6.51 169 120 1.12
NGC5882 1.00 1.01 56 7.00 1.03 1.87 1.01
NGC 6153 1.00 1.06 31 7.04 110 1.87 1.03
NGC 6210 1.00 1.01 19 6.71 1.07 187 1.04
NGC 6439 1.00 1.11 89 7.05 126 1.13 1.11
NGC 6543 1.00 1.00 32 7.24 1.03 1.87 1.01
NGC 6565 1.00 1.10 3.09 7.03 1.71 1.48 1.27
NGC 6572 1.00 1.00 15 6.66 1.07 1.87 1.04
NGC 6620 1.00 1.12 453 7.20 148 128 1.24
NGC 6720 1.00 1.12 3.01 6.68 180 1.50 1.33
NGC6741 1.00 125 3.69 6.73 190 1.37 1.43
NGC6803 1.00 1.02 19 7.08 1.08 1.87 1.06
NGC 6818 1.00 157 17 6.71 1.73 1.06 1.06
NGC 6826 1.00 1.00 34 6.64 103 1.87 1.01
NGC 6884 1.00 1.13 28 6.67 1.18 1.04 1.03
NGC 7026 1.00 1.08 853 7.16 1.23 1.87 1.11
NGC 7662 1.00 1.35 121 6.59 1.37 1.01 1.01
Vy2-1 1.00 1.00 548 7.20 123 1.87 1.06

TABLA 3.14: Regiones HI. Factores de correccion por ionizaciéon

Objeto He O N S Ne Ar CI

M8 1.13 100 128 1.00 451 1.12 1.00
M 16 126 100 129 100 4.45 112 1.00
M 17 1.03 1.00 561 131 1.22 1.00 1.00
M 20 123 100 118 1.00 6.39 1.14 1.00
M 42 1.02 1.00 550 130 122 1.00 1.00

NGC 3576 1.08 1.00 2.68 1.10 1.59 1.03 1.00
NGC 3603 1.01 1.00 12.38 1.65 1.09 1.00 1.00
S311 127 100 136 101 3.76 1.11 1.00




TABLA 3.15: NPs. Abundancias totaleX:= 12 +log(X/H)

Objeto He O N S Ne Ar Cl
Cn1-5 11.08 £0.02 891730  859M00  7.107005 8.4619%  6.69+0.03 5.36°0%
Cn3-1 10.80 £0.04 8.69%00  7.92700%  6.821070 . 6.117007  5.21190%%
DADmM1  10.95+0.02 8.0270s  7.357002  6.37700% 7.237009 530700 4.637005
H1-41 11.06 £0.02 861105 768100  6.65+£0.06 7.8870%  6.16+0.03 4.8609
H1-42 11.054+0.02 856100 7781008 678+0.07 7.83700F 641759 4.90+0.07
H1-50 11.04 £0.01 8.68%0% 821100 6864005 7.95+£0.04 6.33799° 494490
Hu 1-1 11.014+0.02 859+0.03 814700  6.757004 8.01+0.03 6.18+0.03 5.11%5%
Hu 2-1 10.83 £0.02 8.09%00  7.58T09%  5.94700¢ 7.257009 5870 4397007
IC 418 10.9740.02 853*0%  7.80+0.03 6.59+£0.04 7.19%0% 630100 48700
IC 1747  11.05+0.02 8.6040.04 83473% 675700 7.994+0.04 6.26+£0.02 ...
IC2165  10.98+0.02 8.3640.04 7.814+0.05 6.28%505° 7.62+0.04 5944002 4.78700
IC3568  10.97+0.02 83740.05 7.53739%  6.3975% 7.69+0.04 5984003 4.70700
IC 4191  11.09+0.02 8714+0.04 81640.06 6.98+0.05 81913%  6.48+0.03 5.03705
IC 4406  11.024+0.02 888700  8.2340.03 6.377003 8.4910%  6.53+0.03 5.047003
IC 4593  11.00+£0.02 8597008  7.30700s  6.7510%% 8.1370%%  6.384£0.04 4.91+0.06
IC4699  11.004+0.02 8.46%0%  7.32%0%% 643007 77900 6.30100  4.637007
IC 4846  10.97100:  850700F  7.85T018  6.737079 8.03100T  6.24+0.04 5.0770%
IC 5217  10.90%3%% 8677008 8437512 6.927012 8.06700%  6.12709%  5.0370%
JnEr 1 11.334+0.08 883%)18  815M015  6.79701% 8.7270%  6.31101F  4.767032
M1-20  10.99+0.02 857100  7.92+0.09 6.66+£0.06 7.66t00  6.08+£0.03 4.70791
M 1-42 11.26+0.02 818700 838790  6.76750% 8.017007 650+ 0.02 5.08007
M 1-73 11.03+£0.02 8.687505  7.954+0.05 5.59700% 7.821000  6.66£0.03 ...

M 2-4 11.09 £0.02 872190 8221007 7.48%000 8.1510%  6.72+0.03 5.251007
M 2-6 11.05%902  8.48%00 7647000 6.655°000.04 7.777592  6.12+0.03 4.88700%

Continta en la siguiente hoja. ..

29

selpuepunqe sp o[nadjed "¢ O1NLIdvO



TABLA 3.15 — continuacion

Objeto He O N S Ne Ar Cl
M 2-27 11.134+0.02 8881007  8.63M008  7.25700: 8.371004  6.80+£0.03 5.37 4+ 0.06
M 2-31 11.10 £0.02 8.65+0.04 822100 7084005 8.03+£0.04 6.46=+0.03 5.0513%
M 2-33 11.01£0.02 8.70%00: 7571097 6.92701) 8.067997  6.39+£0.03 5.061010
M 2-36 11.02+0.02 8751003  8.637000  7.16700s 8.147505%4  6.63+£0.02 ...
M 2-42 11.054+0.02 873+0.04 815700  7.0979:% 8.014+0.04 6.78%019 519705
M 3-7 11.0540.02 872400 7978005 7044005 801709  6.60+0.03 52400
M 3-29 10.98+0.02 853759  7.8440.04 6.66+£0.05 7.92790°  6.114+0.03 4.98=+0.07
M 3-32 11.1340.02 859+0.04 843%00 7171000 8.03+0.04 6.43+0.03 4.94190¢
M 3-33 11.054+0.02 858 £0.04 7.17T00:  6.45700% 8.04+0.04 6.10+0.03 4.6540.07
MyCn18 10.95+0.02 861700 826700  7.25+£0.05 822700  6.63+£0.03 5357003
NGC40  11.06%3%  8.62700° 7914004 6.40+0.03 7.29+0.06 5.97=+0.03 4.91705
NGC 2392 11.02%0% 830704  7.677011 645700 AT 5997012 4587000
NGC 3132 11.05+0.02 89200  835+0.03 7.01+£0.03 865+0.04 6.69+0.03 535750
NGC 3242 11.00+0.02 849+0.04 7.30+£0.05 6.3240.06 7.91+0.04 6.007595  4.4240.03
NGC 3587 10.98700% 8597022  7.657000  6.5270%8 8.18%018  6.227019  5.0370%2
NGC 3918 11.02+£0.02 8.66+0.04 7.92700:  6.514+0.04 8.06700;  6.33+£0.02 4.78700;
NGC 5882 11.03+0.02 8.664+0.04 8.16+0.05 7.007505° 8.09+0.04 6.45+0.03 4.9340.03
NGC 6153 11.09+£0.02 8.65+0.04 849=+0.05 7.0440.05 807+0.04 6.56=+0.03 5.09=+0.03
NGC 6210 11.03+£0.02 856+0.05 7.7140.08 6.71+3% 810+ 0.06 6.25+0.04 4.74700%
NGC 6439 11.16+0.02 8.684+0.04 846+0.05 7.05700 8.214+0.04 658000  5.1840.03
NGC 6543 11.054+0.02 8.76+0.06 829101 7244010 8.1840.06 6.784+0.04 5.35+0.06
NGC6565 11.07+0.02 8.7940.03 8.34+0.03 7.03700; 8.27T00%  6.55+0.04 5.1840.03
NGC 6572 11.01 £0.02 8.59+0.06 8.23%0% .66 7.96100%  6.4410%  5.00100
NGC 6620 11.15+0.02 8.86+0.03 860+0.04 7.2040.04 821+0.03 6.75+0.05 5.38+0.03
NGC 6720 11.04+£0.02 8.71%09; 8327003  6.684£0.04 8297007  6.52+£0.02 5.20+0.02

Continta en la siguiente hoja. ..
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TABLA 3.15 — continuacion

Objeto He @] N S Ne Ar Cl
NGC 6741 11.03+0.02 86730  829+0.05 6.7375% 8.07100%  6.48%00¢ 5137099
NGC 6803 11.06 +£0.02 8.66%00  8514+0.06 7.0840.06 8.12+0.04 6.56+0.03 5.25+0.03
NGC 6818 11.03+0.02 859+0.04 8174+0.05 6.714+0.05 8.01%%%,  6.25+0.02 4.76+0.03
NGC 6826 11.00 +0.02 8.52%30  7.704+0.06 6.644+0.06 7.82+0.04 6.36+0.03 4.92+0.03
NGC 6884 10.95+0.02 8.60700;  8.1740.06 6.67%9%, 8.01%04,  6.267005  5.10+0.03
NGC 7026 11.09+0.02 8.6940.04 8517008 7167509 821700  6.537005  5.2240.03
NGC 7662 11.02+0.02 83630  7.85+0.06 6.59750: 7.67100  6.211008 5017993
Vy2-1 11.11+£0.02 881700  8.14%00  7.16700s 8.141007  6.781007  5.257008

TABLA 3.16: Regiones Hi. Abundancias totale¥ = 12 +1log(X/H)

Objeto He 0] N S Ne Ar Cl
M 8 10.897005 852700 7.62100  6.9870%  7.64700°7T  6.2540.02 5177005
M 16 10.99+0.02 855755  7.79M00%  7.04+£0.04 7.7440.04 6.28+0.03 5.2740.03
M 17 10.99 £0.02 8517902 752700 7044004 7.7940.03 6.34+£0.03 511709
M 20 10.947992 8511908 761700 6.964+0.06 743700  6.2540.04 5.3240.04
M 42 10.97 £0.03 850700  7.60+0.03 7.127505  7.794+0.02 6.38+£0.03 5.3240.04
NGC 3576 10.97+0.03 855+0.03 7.46+0.02 6.9540.02 7.8440.03 6.35+0.03 5.03 =+ 0.02
NGC 3603 10.97 +0.02 845+0.03 7.534+0.05 7.0440.05 7.76+0.03 6.34+0.03 5.1375%
S 311 11.0040.02 8387003  7.38+0.02 682700  7.48+0.04 6.12+0.03 5.0540.02
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3.4 Discusion

Hemos llevado a cabo un analisis cuidadoso de las abundangieicas en las NPs y
regiones Hil de la muestra, utilizando en todos los objetos los mismassdatmicos y
los FCI que empiricamente funcionan mejor, de forma que tesema determinacion lo
méas homogénea posible de las abundancias. El hecho de speetres de alta calidad y
de haber seguido un procedimiento similar en todas las ogésihos permite comparar con
mas fiabilidad los resultados entre objetos.

En las figuras 3.18=3.115 mostramos las abundancias towaleslid, oxigeno, nitrégeno,
azufre, nedn, argon y cloro respecto al grado de ionizacaba fodas las regiones Hy
NPs de la muestra. Como el intervalo que abarca el eje veescal mismo en todas las
graficas, podemos observar como tanto el intervalo de abaredacubierto por los objetos
como la dispersion en los resultados varia de un elementmoa bos valores de He/H
cubren un intervalo de 0.7 dex y los de CI/H y O/H se extienden aproximadamente 1 dex,
en el caso de los otros cuatro elementos los intervalostaigon mayores.

Parte de esta dispersion es real, y se debe a la diferenciasasrly edades) de las
estrellas progenitoras de las NPs, pero también hay quedar®ienta que algunas de las
lineas que se utilizan para el analisis de las abundanamleséae débiles (por ejemplo las
lineas de cloro y argén son mas débiles que las de nedn, oxygezufre). Ademas el uso
de FCI puede introducir sesgos en nuestros resultados. Fadoanhemos visto que al-
gunos FCI no funcionan bien a determinados grados de iodizaPior ejemplo los FCI de
helio, nedn y argbn no parecen corregir bien en las nebuttessésjo grado de ionizacion,
mientras que el FCI de oxigeno podria no estar corrigiendo drelos objetos de mayor
grado de ionizacion. Por otro lado, las diferencias quetaxientre NPs y regiones H
(por ejemplo en el campo de radiacion o en la estructura esiadbhy temperatura) nos
pueden introducir sesgos distintos al utilizar un mismo Fagalcular las abundancias de
ambos tipos de objetos. Por todo esto, conviene tomar cohamprecaucion los resultados
obtenidos. Como veremos mas adelante en el caso del azuicpjeaen apariencia un FCI
esté funcionando de forma adecuada, y que no se observendemée de las abundan-
cias con el grado de ionizacién, al realizar un analisis neéallddo pueden aparecer estos
sesgos.

Las figura$ 3.716 y 3.17 muestran las abundancias de azufne, axgén y cloro respecto
a las abundancias de oxigeno para todos los objetos. LaadigulB y 3.20 presentan los
cocientes de abundancias S/O, Ne/O, Ar/O y CI/O en funcion/Hegxara todos los objetos.
Estos cinco elementos se producen en las estrellas masbram@sas en secuencia princi-
pal superiores & 8M )y los modelos no predicen variaciones importantes en susiain-
cias durante la fase de AGB a metalicidad solar (Marigo 2B@takas 2003; Karakas etlal.
). En estas figuras se observa la presencia de una dleetacidn (aunque hay disper-
sion en los valores) entre estas abundancias.
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FIGURA 3.14: Abundancias totales de oxigeno, cloro y azidspecto al grado de ioni-
zacion para todos los objetos.
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FIGURA 3.16: Valores de S/H (panel superior) y CI/H (panegiidr) respecto a O/H para
todos los objetos.

Aunque la dispersién en nuestros resultados es imporfaodemos inferir algunas con-
clusiones a partir de ellos. En el panel superior de la figukd 8parecen las abundancias
de oxigeno respecto al grado de ionizacion. Las NPs presantamayor dispersion en los
valores que las regionesiH y ademas algunas NPs tienen valores de O/H superiores a los
de las regiones Hi. Generalmente la abundancia de oxigeno esta bien detelanjeatre
otros motivos porque se calcula a partir de lineas bastargesas), y en principio no se ve
modificada por la nucleosintesis estelar (al menos a midiadicsolar), por lo que nos da
una idea fiable de la abundancia en el medio interestelarranrakento en que se formaron
las estrellas progenitoras de las NPs.
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FIGURA 3.17: Valores de Ne/H (panel superior) y Ar/H (pamdkrior) respecto a O/H
para todos los objetos.

Con el objetivo de analizar este resultado mas en detallephramalizado un grupo de
cinco regiones Hi y ocho NPs de nuestra muestra situadas a menos de 2 kpc, dedoem
sus abundancias no estén demasiado afectadas por el ¢gadieabundancias Galactico
en (Rodriguez & Delgado-Inglada 2011b). Aunque la disparsidlas abundancias de las
NPs es considerable, los valores de O/H en la mayoria deselfaaproximadamente 0.18
dex superiores a los de las regiones HEsta diferencia en las abundancias de oxigeno de
las NPs y las regiones H analizadas se obtiene tanto con lineas de recombinacién (LR)
como con lineas de excitacion coIisicﬂwéLlEC). Este resultado esta en contra de lo que uno

!Las abundancias iénicas determinadas con lineas de revacidni de elementos pesados son sis-
tematicamente mayores a las que se derivan con lineas daocgxeicolisional (ver por ejemplal.
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FIGURA 3.18: Valores de S/O (panel suEeriorE i Cl/O (panediiiir) respecto a O/H para
d

todos los objetos. El valor solar tomado! Ol@jeme representado con una
cruz negra.

esperaria ya que las NPs son objetos mas viejos y se formarbaljjemente en un medio
menos enriquecido. Posibles explicaciones para estaadsigon la migracion masiva de
estrellas desde una regidbn mas interna de la Galaxia, o rmesios de gas con diferente

metalicidad (vet Rodriguez & Delgado-Inglada 2011b, y esfetas). La produccién de

oxigeno en las estrellas progenitoras de las NPs tambiéimapexplicar este resultado, sin

12000; | Wesson et Al. 2005). El cociente entre ambas aburadaitricas se conoce como factor de dis-
crepancia de abundancias (ADF, por sus siglas en inglés3, dekeorden del.4 — 2.8 en regiones Hil

(Garcia-Rojas & Esteban 2007) mientras que en la mayoriasdPs se encuentra en el intervalé — 3,
pero llega a factores de discrepancia de 10y 70 para aldmmT@l).
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FIGURA 3.19: Valores de Ne/O (panel superior) y Ar/O (pamétiior) respecto a O/H

para todos los objetos. El valor solar tomadd;d_e_Lo_didLer_sd)Z@narece representado con
una cruz negra.

embargo a metalicidad solar no esperamos que esto ok:_ULEEJd‘{M.QiLKaLa‘KAEJQJLO).
EnRodriguez & Delgado-Inglada (2011b) consideramos lasiddncias de oxigeno

gue se obtienen en estrellas B, en el Sol, y en el medio inédmestifuso y comparamos
con los valores obtenidos en el grupo de objetos estudid@ssabundancias obtenidas en
las NPs con LEC estan de acuerdo con los valores en estrellaanBel Sol mientras que
las abundancias derivadas con LR son demasiado altas. @amgiones Hi, las abun-
dancias obtenidas con LEC son similares a los valores mas baie encuentia JenKins
(2009) mediante lineas de absorcién en el medio interesyetme Whittet|(2010) explica

como consecuencia de la deplecion del oxigeno en granodwerpéractario organico. Si
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suponemos que estos granos estan presentes también egidagseH I y se realiza la
correccion (considerando 160 ppm para la componente de pefiractario organicoy 115
ppm como estimacion del oxigeno que podria estar en 6xiddEatas) sus abundancias
de oxigeno calculadas con LEC estarian de acuerdo tant@s@blundancias en estrellas
B como con las abundancias en NPs (ver Rodriguez & Delgadadag011b para mas
detalles). Este acuerdo en los valores de O/H en NPs y regtémees lo que uno espera-
ria a partir de la relacion edad-metalicidad que siguendasl@as F y G cercanas, que ha
permanecido aproximadamente plana en los Gltimos 7 Giga{&folmberg et al. 2009).

El analisis de otros elementos que, al igual que el oxigeaaam la metalicidad del
medio interestelar puede ayudar a aclarar el resultadd@nteara ello se pueden analizar
las abundancias de cloro, azufre, neén y argén._En Rodriguzelgado-Inglada (2011a)
realizamos un estudio similar al de las abundancias de naig@ra las abundancias de cloro
en las mismas cinco regionesiHy ocho NPs de nuestra muestra que estan situadas a menos
de 2 kpc. Determinamos la abundancia total de cloro sin usgin FCI, simplemente
sumando las abundancias iénicas dée,ClI* * y CI*3 que pueden calcularse segun el objeto
(en principio no se espera que el cloro esté en estados dadidm mayor en estos objetos).
Se encuentran valores de CI/H similares en el grupo de regidgmey NPs de la vecindad
solar. Este resultado apoyaria la conclusion anterioresiabsub-abundancia de oxigeno
observada en las regiones H Il, es decir que el oxigeno segada depositado en granos
de polvo en mayor grado en las regiones H Il que en las NPs.

Otro elemento cuya abundancia no se espera que se modifiguealia evolucion de las
estrellas AGB es el azufre. Los valores de S/H y S/O respdowalores de O/H se mues-
tran en las figurals 3.16[y 3]18. Observamos que los valoresQlsd@ sistematicamente
superiores (entre 0.2 y 0.4 dex) en las regiones Hspecto a los de muchas de las NPs.
Este resultado se conoce cotacanomalia del azufrgy fue descubierto pdmm.

). Se han propuesto varias explicaciones para estaadiag como problemas en el
FCI del azufre (es decir, que no se estaria corrigiendo bieari&ribucion del $?, que es
mas importante en NPs que en regionesi K problemas con los datos atémicos involu-
crados, o formacion de polvo rico en azufre en las NPs (veejmnplo@ml). En

i - é_(ZQila) calculamos una seriaatielos de fotoionizacion
para regiones Hi y NPs con parametros tipicos, y determinamos las condisifisieas
y las abundancias ionicas y totales de azufre siguiendoasegdimiento similar al de este
trabajo, utilizando el mismo FCI (ecuacibn 3.10) en NPs yaiegs Hil. Las abundancias
totales de azufre obtenidas para los modelos de regionessbh mayores a los valores
de entrada en hasta 0.1 dex, mientras que para los modelos de NPs de bajo grado de
ionizacion, las abundancias pueden ser mayores 8r05 dex o menores en hasta0.3
dex. Este analisis apunta a que los sesgos introducidod p@l aitilizado pueden llegar
a ser muy importantes y ademas afectan de forma distinta snyN€giones Hii. Este
resultado es importante porque nuestros resultados erdstradotal de objetos no parecen
indicar que este FCI esté funcionando mal, ya que no obsessaimguna tendencia de las
abundancias totales de azufre con el grado de ionizacién.

El célculo de las abundancias de nedn y argén también requétiuso de FCI, y en el
caso de ambos elementos ya hemos visto que el FCI que utikzamfunciona bien para
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grados de ionizacion bajos. Un estudio similar a los llegaloabo en el oxigeno, cloro y
azufre, podria arrojar informacion sobre los diferentegss que estan introduciendo los
FCl usados en estos dos elementos. Los valores de Ne/H, NéHDy Ar/O respecto a O/H
se muestran en las figufas 3.17 'y 8.20. Los valores de Ne/Qyemes Hil son inferiores
(en~ 0.2 dex) a los de NPs, y parece haber una ligera tendencia yleresavalores de
Ne/O para valores de O/H mayores. Pero, como ya hemos mewcipla determinacion de
las abundancias de nedn puede estar afectada por difesestgss.

Existen varios trabajos que abordan el analisis y la conogarale las abundancias en-
tre NPs del disco y del bulbo. Algunos autores cdlmp_tha.pmiaiJ 6{29_0_49 y referencias)
concluyen que las NPs en ambos componentes de la Galaxiansitaress, mientras que
otros autores, como Wang & Lili (2007), Gutenkunst et al. €§0Cavichia et dl.[(2010)
entre otros, obtienen ligeras diferencias en sus aburaarféor eso es importante disponer
de una muestra grande de objetos con espectros de altadcalatelizados todos ellos de
forma homogénea. A partir de nuestros resultados, no eraenos una diferencia signi-
ficativa en la distribucién de las abundancias de oxigemspchrgon, neén y azufre en
las NPs del disco y del bulbo. Este resultado est4 de acuerdtns Ultimos resultados
presentados en la revision sobre abundancias en NPs tdeafisaKwitter & Henry (2011).
Solo hay una NP del halo en nuestra muestra, DdDm 1, que paesemndancias de argon
y oxigeno inferiores a las del resto de NPs, mientras queelatodo, azufre y nedn, aunque
son menores al promedio, no son las mas bajas de la muestrilAsadel halo en principio
vienen de estrellas mas viejas que se formaron en un mediosre@niquecido y son pobres
en metales y también en helio, aunque muchas de ellas mugatoaes altos del cociente
N/O (Quireza et &l. 2007, y referencias).

Por dltimo, las abundancias de helio y nitrégeno puederevardificadas en algunas
estrellas AGB debido a los procesos de nucleosintesis yadoague ocurren en la fase
temprana de AGB y/o en la fase de pulsos térmicos. Las NPs gastran un enriqueci-
miento de estos dos elementos respecto al resto de NPs gieatasomo de tipo | (ori-
ginalmente clasificadas p978), y en ellas He125 ylog(N/O) > —0.30

i -Pei 83). Recordamos que el eeriquento de nitrdgeno se
produce por el segundo dragado (que ocurre en estrellas asasnmniciales por encima
de 3-5 M, segun el modelo), o por el procebimt Bottom Burninglque ocurre en estre-
llas con masas iniciales por encima de 4-4.5)MPor otro lado, la abundancia de helio
puede aumentar como consecuencia del segundo y terceddr@gee ocurre para estrellas
con masas iniciales por encima de 1.5-2.9)MPor lo tanto, segun la masa de la estrella
progenitora, uno y/u otro elemento pueden verse enriqascdd forma diferente.

La figura presenta el diagrama clasico para identifiear NPs de tipo |
y Il de Peimbert. Las lineas continuas delimitan las coodies propuestas por
Peimbert & Torres-Peimbert (1983) para que un NP sea de:thpe/H > 0.125 ylog(N/O)

2 —0.30, de forma que solo las cinco NPs del bulbo que cumplen amitesias son de
tipol: M2 27, M 3-32, NGC 6439, NGC 6620, y M 1-42 (en el cuadessuperior derecho).
Como ya se ha mencionado este tipo de NPs estan asociadas@j@sifpres mas masivos,
con masas en el intervalo 2.4 — 8W),. IQuireza et dl.L(&‘)G) clasifica como tipo lla aque-
llas NPs que cumplan sélo uno de los dos criterios antenocesno tipo llb a aquellas con
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He/H < 0.125 ylog(N/O) < —0.60. Las NPs de tipo Il pertenecen a una poblacion interme-
dia del disco delgado con masas entre 1.2 yM.4y edades entre 410° y 6 x10° afios.
La linea discontinua en la figura 3120 separa las NPs de t#pépbtir encima de la linea,
gue muestran un ligero enriquecimiento de nitrégeno) dBlRsde tipo IIb (por debajo de
la linea, no muestran enriquecimiento de nitrégeno). Jn&s @na de las pocas NPs con
una estrella central de tipo PG 1159 (Liebert et al. 1988)nque tiene la abundancia de
helio mas alta de la muestra, el valor de N/O no es tipico deNhde tipo | (entra dentro
de la clasificacion tipo lla). Este resultado implicaria quarre el tercer dragado (con en-
riguecimiento de helio y carbono) y no el segundo dragadoHoeBottom Burning (que
producen el enriguecimiento en nitrégeno). Por lo tantesteela progenitora tendria una
masa por encima de5 — 2 M., para que ocurra el tercer dragado, pero menoera\/.,
de forma que no tenga lugar el segundo dragado o Hot Bottomrigurni

Casi todas las NPs tienen un valor de N/O por encima del quertiexs regiones Hi.
Si consideramos que el FCI de nitrogeno funciona bien en atifimsde objetos, este re-
sultado estaria de acuerdo con un enriquecimiento de N é&tRapor diferentes procesos
de nucleosintesis (el primer dragado que ocurre en tod&stedlas de masa baja e inter-
media en la fase de gigante roja, y el segundo dragado queelo en las progenitoras
con mas deV/ ~ 3 — 5M). Las NPs IC 4593, NGC 3242, IC 4699, M 2-33 y M 3-33,
tienen una abundancia de oxigeno y helio similar a la de taemes Hii, pero el valor de
N/O es inferior. Sin embargo, como ya se mencioné mas amibsiblemente el oxigeno
se encuentra mas depositado en granos de polvo en las re¢lonque en las NPs, y esto
afectaria a los valores de N/O en las regioness {y al resto de cocientes de abundancias
respecto a a la abundancia de oxigeno).

3.5 Resumen

En este capitulo hemos mostrado el analisis de las aburdateiHe, O, N, S, CI, Ary
Ne de la muestra de NPs y regionesiH El procedimiento para calcular las condiciones
fisicas y las abundancias ionicas es muy similar en todosletos, y se han utilizado los
FCI que mejor funcionan para cada elemento. Los errores elaglancias totales tienen
en cuenta como afectan las incertidumbres en los flujos denkes y en las condiciones
fisicas ([, y n.) a todos las cantidades que se calculan (abundanciasspRiCay abundan-
cias totales). No hemos considerado las incertidumbresaatas a los datos atomicos o al
FCI utilizado en cada caso. Es dificil concluir mas acercadedsultados porque muestran
mucha dispersion, que solo en parte puede explicarse comnacioaes en la composicion
guimica de objeto a objeto. Por ejemplo, no se espera queiehte de abundancias Ar/O
varie de forma significativa de objeto a objeto, ya que amlepsentos trazan, en principio
la composicion del medio interestelwgmwmpentran valores de este co-
ciente entre-2.07 y —2.45 en un grupo de siete galaxiasiHisando espectros de muy alta
calidad y un analisisis cuidadoso de las abundancias, ragqtie los valores de nuestra
muestra de objetos estan entreé.9 y —2.7, un intervalo que es el doble que el obtenido por
estos autores.

Claramente, algunas de estas diferencias en las abundantiasobjetos estan afec-
tadas por deficiencias en los FCI utilizados. En algunos casoso el de nedn y argon,
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FIGURA 3.20: Cocientes de abundancias N/O respecto a laglabaias totales de helio
para todas las regiones H (estrellas) y NPs (circulos). En linea continua se muestra e
criterio del Peimbert & Torres-Peimbert (1983) para claaifi las NPs de tipo I. La linea
discontinua sefiala el criterio de Quireza et al. (2006) paparar las NPs del disco delgado
de tipo lla (por encima de la linea, muestran un ligero eedguiento de N) de las de tipo
IIb (por debajo de la linea, no muestran enriqguecimientode N

vemos tendencias en las abundancias totales con el gradaidadion, y dado que las re-
giones Hi1i tienen en general grados de ionizacion menores, se ven ectadds. Otras

son mas dificiles de ver, pero se pueden deducir mediantsoali® modelos de fotoioni-

zacion (Rodriguez & Delgado-Inglada 2011a). Habria quezaraéste andlisis para mas
elementos.

Ademas hay que tener en cuenta otros efectos que puedear dbsatalculos de abun-
dancias de forma distinta a diferentes objetos, como laasta del,. Nosotros hemos
asumido un modelo de dos regiones caracterizadas por dpefauras, de las que ademas
una de ellas/;[N 1], tiene valores inciertos en algunos objetos (porque eliefée la
excitacion por recombinacion es incierto). Seria mas atBrisuponer un gradiente de
temperaturas para cada objeto (la estructurd.gyodria ser distinta de un objeto a otro) y
utilizar el valor del, mas adecuado para determinar cada abundancia iénica fvejepo
plo, lizotov et all 2006; Guseva et al. 2011). Todo este dsdi&bria que realizarlo com-
binando modelos de fotoionizacidon con un mayor nimero dergasiones de alta calidad
para muchos objetos.
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ABUNDANCIA DE HIERRO Y FACTOR DE
DEPLECION

4.1 Introduccién

En regiones Hil y NPs con un grado de ionizacion no muy alto, esperamos eaca@it
hierro principalmente en tres estados de ionizacior;, Fe"* y Fe"3, por lo que para cal-
cular la abundancia total de hierro debemos obtener unaastin de cada una de estas
abundancias iénicas y sumarlas. El potencial de ionizad@®fe es relativamente bajo
(16.2 eV), por lo que se espera que su abundancia en la malgolds NPs de la muestra
sea despreciable, tal y como encuehtLaﬂo_d_ridu_eﬂ(Zoozghumes Hii. Por otro lado, las
lineas prohibidas de [F&] son muy débiles en el éptico, mucho mas dificiles de medér qu
las de [Fell]. Estos dos hechos hacen que la abundancia de hierro séeaabdcmalmente
a partir de la abundancia de Fejunto con un factor de correccion por ionizacion (FCI)
obtenido mediante modelos de fotoionizacion. Para unosspalgjetos en los que se ha po-
dido medir tanto las lineas de [Fe] como las de [FeV], se han comparado los valores de
Fe/H obtenidos: (1) de la suma directa dé Fg Fe™ y (2) de Fe€* y el FCI; encontrando
una discrepancia importante entre ambos valdlLes_LRQ_de y referencias).
Rodriguez & Rubin|(2005) analizaron qué cambios en los datwsiads involucrados
en los calculos permitirian explicar esta discrepanciarylss siguientes: (1) una dismi-
nucioén en las fuerzas de colision def'fen un factor de 2—3, (2) un aumento en las fuerzas
de colisiéon del F&™ en un factor de 2—3, o (3) un aumento en el coeficiente totadatmm-
binacion o en la tasa de transferencia de carga del &e un factor de-10. Segun estos

79
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autores las tres explicaciones anteriores son igualménisiples, asi que determinan a par-
tir de ellas, dos FCI que permiten acotar el valor real de |adénacia de hierro en el gas;
estos FCI vienen dados por las ecuacidnés £.1ly 4.2. La eolddi@stad basada en mode-
los de fotoionizacién que usan los mejores datos atomigmpodibles, y la ecuacidn 4.2 la
derivan estos autores a partir de aquellos objetos paraiosenen medidas de lineas tanto
de [Feni] como de [Felv] (ver Rodriguez & Rubin 2005 para mas detalles). La ecuacion
4.2 debe ser reemplazada por la ecualidh 4.3 en los objetdsgg®* /O ") > —0.1, en

los que tanto Fe" como O seran los iones predominantes en la abundancia total de hier
y oxigeno.

Fe ot \"”* Fett

5 =09 (_o++> = (4.1)

Fe ot \"* Fet+

5 =11 (_o++> o (4.2)
Fe Fe" +Fe'*
S 4.3
O ot (4.3)

Si la discrepancia antes mencionada se debiera exclusiaraesrrores en las fuerzas de
colision de Fé?, habria que utilizar el FCI de la ecuac[onl4.1. Si las fuereasalision de
Fet* fueran las culpables de esta discrepancia, entonces ldaiitias correctas serian las
anteriores pero disminuidas en 0.3 dex. Por ultimo, si las predicciones de los modelos
fueran erroneas, debido a errores en el coeficiente totaaembinacion o en la tasa de
intercambio de carga, habria que usar el FCI de la ecubci{io4.3). La discrepancia en
la abundancia de hierro probablemente se debe a algunaraxidn de las causas men-
cionadas anteriormente, y por lo tanto, los errores redogeréen los datos atbmicos seran
menores que los considerados; de manera que el valor realadbeihdancia de hierro para
un objeto sera intermedio entre los valores extremos quéteagan con estos FCI. Este
esquema de tres factores de correccion es el que usamosgptaala abundancia de hierro
en la muestra de NPs y el grupo de regionas.H

4.2 Abundanciade Fe

Hemos utilizado la temperatufa|N 11] y la densidad promedio para calcular los valores de
Fe™* resolviendo las ecuaciones de equilibrio estadisticoyagtomo de 34 niveles usan-
do las fuerzas del colision de Zha 996) y las probaldidade transiciéon met
). Para cada objeto hemos utilizado entre una y ocbadidiferentes en el caso de las
NPs, y de siete a trece en el caso de las regionesdé entre las siguientes: [fe] A4607,
A658,\4667, 4701, \4734,\4755,\4769,\4778,\4881,\4924, 14930, \\4985+87,
A5011, A5270 y A5412. El valor final que hemos adoptado es la media de las abund
cias obtenidas con todas las lineas disponibles, despudssdartar algunos valores que
salen demasiado altos y que probablemente se deben a coat#mipor lineas de recom-
binacion. Hay ocho NPs de la muestra que cumplen todos ltesios de seleccion, pero
no tienen ninguna linea de [Re] identificada en su espectro, para ellas hemos utilizado
una linea de recombinacién cercana con la que estimamosnite superior de Fe". Las
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lineas utilizadas son C IX4658 (que podria ser una identificacion incorrecta de la linea
[Fe 1] A4658) en IC 4406, IC 5217, JnEr 1, M 1-42, M 3-29, NGC 7026 y Vi;3-O Il
A661 en H 1-41y M 3-32. En las tablas 4.1y #.2 aparecen todos losestle Fé* junto

con el error asociado (calculado mediante simulacionestdtano) y el nimero de lineas
empleado en cada caso. El signo de interrogacion en alguPssica que el resultado es
so6lo un limite superior.

TABLA 4.1: NPs. Abundancias idénicas: Fe= 12 +log(Fe"/H™)

Objeto  Fe Fet* N* Objeto Fe Fe"* N®
Cnl-5  5.23: 6297090 8 M 3-7 4.56: 5757008 2
Cn31 - 557008 3 M 3-29 - < 5.31 1?
DdDm1 - 5767001 4 M 3-32 — < 4.81 1?
H1-41 - < 4.85 1? | M3-33 —~ 500000 2
H1-42  4.50: 4677017 3 MyCn18 - 547+0.05 6
H1-50 - 4541910 1 NGC 40 4.86: 5557007 5
Hul-1 - 425701 1 NGC2392 - 5637013 5
Hu2-1 - 486700 4 NGC3132 - 5197007 6
IC 418  3.89: 420100 5 NGC 3242 - 403799 2
IC 1747 - < 4.34 1? | NGC3587 -  6.0975% 1
IC 2165 3.64: 4.58700 3 NGC 3918 - 4.2870% 3
IC3568 —  3.90701 2 NGC5882 - 474755 6
IC4191 - 438719 1 NGC 6153 —  4.56700% 2
IC 4406 - < 4.58 1? | NGC6210 - 46570 1
IC 4593 - 539701 4 NGC 6439 - 496750 2
IC4699 - 3907937 1 NGC 6543 -  4.93+£0.08 6
IC 4846 — 454707 2 NGC 6565 5.31: 5.40+£0.06 7
IC5217 — 461703 1 NGC 6572 -  4.53+0.08 7
JNErl - <549 1? | NGC6620 4.90: 5.057512 1
M1-20 - 4397518 1 NGC 6720 4.26: 4.77+0.06 4
M1-42 - < 5.54 1? | NGC 674 5.58: 568700 7
M1-73 - 5421000 2 NGC 6803 —  4.8770% 3
M2-4 - 5494007 9 NGC 6818 - 4.68+0.06 1
M2-6 - 534700 8 NGC 6826 -  4.694+0.08 3
M2-27 - 5511000 2 NGC 6884 4.04: 4.724+0.06 6
M2-31 - 55517008 1 NGC 7026 -  <4.67 1?
M2-33 - 530703 5 NGC 7662 - 4.40 £0.06 4
M2-36 — 43798 1 Vy 2-1 - 4867002 2
M2-42 - 5167010 2
Notas:

(@) N es el nimero de lineas de [ifd a partir de las que se calculaFagH".
(:) Valor incierto. (*) NPs cor/ (He 11 \4686)/1(HB) > 0.3.
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TABLA 4.2: Regiones Hi. Abundancias iénicas: Fé= 12 +log(Fe"//H™)

Objeto Fe Fett N
M8 4.60 560700, 12
M16 4.60 514700 7
M17 4.00 5197505 7
M20 4.46 52540.05 7
M42 4.48 5354+0.04 12

NGC 3576 4.56 5.56 +£0.04 13
NGC 3603 4.08 5.25+0.09 7
S311 4.22 5207005 9

Notas:
(&) N es el numero de lineas de [fg
a partir de las que se calcula’PeéH™.

Las diferencias en las abundancias de ‘F@resentadas aqui y las calculadas por

Del Ingl Il (2009) son menores a 0.1 dex para tadasPs, con excepcion

de JnEr 1 (0.5 dex), NGC 3132 (0.2 dex), NGC 3242 (0.2 dex) y NB5&7 (0.85 dex),
y se deben a que el procedimiento utilizado aqui para caltagacondiciones fisicas es

ligeramente distinto al empleado por Delgado Ingladal¢2an9).

4.3 Abundancia de otros iones de hierro

En general se espera que la abundancia deséa mucho menor que la de'Fedebido
al bajo potencial de ionizacion de Fe Pero en algunos objetos de muy bajo grado de
ionizacion la contribucién de este i6n a la abundancia weahierro no es despreciable.
Hemos calculado los valores de'f™ en todas las regiones Ky en las once NPs con
medidas de las lineas [Fg A\7155 6 A8616. Como la linea [Fel] A\8616 es practicamente
insensible a efectos de quorescenM@Q%), cuangmwsble la utilizamos para
calcular la abundancia de Feisando las emisividades calculadas|por Bautista & Pradhan

). En los objetos en los que solo se mide la lineal[Fe\7155, suponemos que
I(A7155)/1(A\8616) ~ 1, tal y como encontré Rodriguez (1996).

Los valores de FeFet* son 0.06 para M 3-7, 0.09 para Cn 1-5, 0.12 para IC 2165,

0.20 para NGC 40, 0.21 para NGC 6884, 0.31 para NGC 6720, a9 418, 0.68 para
H 1-42, 0.71 para NGC 6620, 0.79 para NGC 6741y 0.81 para NGG.dn las regiones
H 11 el valor de Fé/Fe** varia entre 0.07 y 0.29 segun el objeto. Aunque estos valieres
Fe' son algo inciertos (ver mas detalles.en Rodriﬁuez 2002),damas para calcular las
abundancias totales de hierro en los objetos de menor geaidmidacion cuando se utiliza
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la ecuacion 413. La contribucién de Fa la abundancia total de hierro supone un aumento
de hasta 0.11 dex para las regiones lhasta 0.26 dex en el caso de las NPs, confirmando
qgue la abundancia de este i6n no es despreciable en algubssobtEn el resto de NPs
sin medidas de [Fe] no esperamos que la contribucién sea significativa, eragyizas en

las de menor grado de ionizacién como JnEr 1, Cn 3-1 y DdDm 1.dlfasencias en las
abundancias de Fepresentadas aqui y las calculadas por Delgado Inglada(@08p) son
menores a 0.04 dex.

En la figura[4.]l se muestran los valores deé/Fe + Fe"*/H" respecto al grado de
ionizacion representado por'@O** para todos los objetos. Los objetos muestran una
tendencia de mayor valor de Hél™ + Fe"*/H* a medida que disminuye el grado de ioni-
zacion, que refleja que para grados de ionizacion mas bagos, $& vuelve un ion mas
importante en la abundancia total de hierro, mientras quegrados de ionizacion mayores,
log(O" /O™*) < —1, los iones de mayor grado de ionizaciéon quéFson los mayoritarios.
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FIGURA 4.1: Valores de Fe/H* + Fet™ /HT respecto al grado de ionizacién para todos
los objetos: NPs (circulos) y regionesiHestrellas).

Algunas NPs de la muestra disponen en la literatura de fa=miones de lineas de
iones de mayor estado de ionizacion quée¥das NPs IC 3568, NGC 6153, NGC 6210y
NGC 6884 tienen identificaciones de lineas deJF,eNGC 6884 tiene también de [Re], y
IC 5217, NGC 3132 y NGC 6210 tienen identificaciones de lided&evii]. No hay datos
atoémicos disponibles para calcular'Eeisando las lineas visibles, asi que calculamos sola-
mente las abundancias de'fe Fe'S. Los valores de Fe/H™ los calculamos resolviendo
las ecuaciones de equilibrio estadistico para un atomo devéfes usando las probabili-
dades de transicién y las fuerzas de colisiéh de Chen & Prla(m, 200k)). Para el Fé
se usa un modelo de a&tomo de nueve niveles y las probabiidedeansicion y las fuerzas
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de colisién de Witthoeft & Badnell (2008). Las energias deniesles las tomamos en am-
bos casos de la recopilacién/de Sugar & Corliss (1985) queegaen NISH: Los valores
de Fe° y Fe% que hemos obtenido son altos, del orden de los valores'de Bero no los
consideramos muy fiables por los siguientes motivos. Poadmo, Ino se detectan algunas
lineas de estos iones que deberian ser mas brillantes qgadase identifican. Por otro
lado, algunas de estas NPs son de grado de ionizacion bajoegperamos que haya una
contribucion alta de estos iones. Ademas, algunas linefgsedea ] pueden estar afectadas
por efectos de fluorescencla (Chen & Prad 2000) por lo guablandancias derivadas
de ellas no son fiables. También existe la posibilidad de [guma de estas lineas esté mal
identificada. Por dltimo, los datos atomicos de estos ioapdastante inciertos. Aun asi
hemos realizado el calculo de la abundancia total de hieméendo en cuenta estos iones,
es decir, sumando todas las abundancias ionicas calcyladgmniendo que los iones no
observados tienen abundancias intermedias. Llegamosr@sahtermedios a los obtenidos
mediante las ecuaciones4.L yIE.2/4.3, excepto para NGG pa&2la que el valor de Fe/H
calculado teniendo en cuenta la contribucion de estos iesesiperior en un factor 2

al de la tabla 4]1. El acuerdo encontrado en los otros objeias significativo debido a
todas las incertidumbres que se comentaron anteriormieoteodo esto, en este trabajo no
presentamos los valores detfg Fetf, y no los vamos a tener en cuenta.

4.4 Abundancia total de hierro y factor de deplecion

Utilizando las ecuacionés 4.1y .2/4.3 acotamos el valdrde la abundancia de hierro de
cada objeto. En las tablas 4.8 y14.4 mostramos los valordsdinatenidos para todas las
NPs y regiones Hl, junto con el grado de ionizacion medido pof/O*+. S6lo mostramos
dos valores de Fe/H, el tercer valor puede obtenerse digemalo en 0.3 dex el valor de
la segunda columna. En la talilal4.3 aparecen marcadas costars@ las NPs de la
muestra que tienen un valor déHe 11 A\4686)/1(HS) mayor al limite superior fijado para
los objetos de la muestra. Los valores de Fe~e/H y Fe/O calculados en estas NPs son
similares a los del resto de NPs de la muestra.

En los objetos de alta excitacion los valores dé#Ee son muy pequefios, siendo las
NPs IC 3568, IC 4699, M 3-32 y NGC 6818 los objetos que tiendorea mas bajos de
este cociente, con una contribucion de Fa la abundancia total de hierro menor al 10%.
El hecho de que las abundancias deFg O™ sean muy bajas en las NPs con alto grado
de ionizacion, sugiere que para estos objetos los FCI reaéztep tener una dispersion alta
para un determinado valor de'@** (ver la figura 2 en Rodriguez & Rubin 2005). Esta
dispersion se traduce en errores en las abundancias de ¢cadruladas a partir de las ecua-
cioned 4.1l y 4]P/413. Como estos objetos son ademas aqueltpsedas ecuacionés 4.1y
[4.2 llevan a resultados mas discrepantes, sus abundardigsi son las peor constrefiidas
de la muestra de NPs.

En 28 de las NPs de nuestra muestra ya habiamos calculadaridaaitia de hierro
siguiendo este mismo andlisis, pero con algunas diferemeiael procedimiento para cal-
cular las condiciones fisicas y las incertidumbres asasia los diferentes parametros

http://physics.nist.gov/
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Del Ingl . 2009). En general, los resultadoscsosistentes dentro de los

errores, y las discrepancias encontradas se deben a ditesesobre todo, en el valor dg
utilizado.

La figura[4.2 muestra los tres valores de la abundancia deothdalculados para cada
objeto a partir de: (1) el FCI de la ecuaciénl4.1, (2) el valageaar disminuido en 0.3 dex
y (3) el FCI de la ecuacidn 4[274.3; todos ellos en funcién datig de ionizacién. El eje
de la derecha muestra el factor de depledksiH = log(Fe/H) — log(Fe/H),, donde 12
+ log(Fe/H), = 7.46 + 0.08 0). Se puede observar que la mayoria de los
objetos de nuestra muestra tienen factores de deplecidfepajo dgFe/H = —1, lo que
implica que menos del 10% de la abundancia solar de hierro esta presente en eligas. S
consideramos la abundancia solar como un buen refereratégpabundancia total de hierro
en polvo y gas en estos objetos, esto implica que mas @ de los atomos de hierro se
encuentran depositados en granos de polvo. Los objetosxtnésies son IC 418 y M 3-32
(para esta NP solo se tiene un limite superior de su aburaddadiierro), con los factores
de deplecion mas alto y bajo respectivamente.
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FIGURA 4.2: Valores de Fe/H (eje izquierdo) y factores delel@pn para Fe/H|[Fe/H =
log(Fe/H) — log(Fe/H)., eje derecho) en funcion del grado de ionizacion para too®s |
objetos de la muestra: NPs (circulos) y regionas (éstrellas). Los simbolos grises indican
los valores obtenidos mediante la ecuadion 4.1 y dismindiyem 0.3 dex estos valores,
mientras que los simbolos en negro representan los valbtesidos con las ecuaciories|4.2
y[4.3 (ver el texto).
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TABLA 4.3: NPs. Abundancia total de hierro:
X =12 + log(X/H)

NP Fe (a) Fe(b) log(OT/O*T)
Cn1-5 6.61%000  6.627000  —0.15771
Cn3-1 5667000 5.5910 08 1427042
DdDm 1 6317012 6137905 _0.53+0%8
H 1-41 <581 < 5.40 —0.98707)
H 1-42 5824025 5271019 —1.27+02
H 1-50 5581018 5127010 1117012
Hu 1-1 ATTRos 4657050 —0.407008
Hu 2-1 5.48100> 525400 —0.6370752
IC 418 4367005 4567000 0.28707
IC 1747 < 5.70 < 5.04 ~1.49*0:10
IC 2165 5997008 5437908 —1.30+0.07
IC 3568 6321010 507016 _g 67024
IC 4191 5344014 4911011 ~1.02+013
IC 4406 < 4.90 < 4.95 —0.07 00

+0.22 +0.18 +0.24
cu o el o
-10_0.35 $0Y-0.21 0o —0.04
IC 4846 5857035 5217020 _1.46+03)
IC 5217 6.4910-3 5551028 —2.0475:39
JnEr 1 < 5.59 < 5.56 0.9370:22
M 1-20 5367022 4.92%017 —1.07T0%
M 1-42 6.001008 591400 —0.367041
M 1-73 588+0.09 57800 —0.3910.18
M 2-4 6.277012 5041008 0847013
M 2-6 5.87+£0.17 571700 _g 50702
M 2-27 6.30£0.13  5.97t010 —0.847010
M 2-31 6597016 g10t0I4 51013
M 2-33 6.327020 5851023 —1.13+041
M 2-36 5341012 490012y g7t0ll
M 2-42 6.20t014 57401l —1.144015
M 3-7 6.357013  6.14100 —0.597519
M 3-29 < 5.80 < 5.67 —0.44+0-13
M 3-32 < 6.98 < 5.87 —2.3870-4)
M 3-33 6.32799)  5.7019% ~1.41+005
MyCn18  6.05+0.09 5.85000 —0.5610:11
NGC 40 5.64700% 5644 0.04 1557008
NGC 2392 6.207022  6.08701¢ —0.4270-22
NGC 3132 5.39+0.08 5.42+0.08 0.18700¢
NGC 3242 5621010 486799  —1.70+0.07
NGC 3587 6.4110% 6467510 —0.037022

Continda en la siguiente hoja. ..
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TABLA 4.3 — continuacion

NP Fe (a) Fe(b) log(OT/O™T)
NGC 3918  4.9670% 478100 —0.5510 L
NGC5882  6.307010 5537007 ~1.741008
NGC 6153 5.88+£0.11 52540.09 —1.45+0.07
NGC 6210 5771013 5237599  —1.24+0.11
NGC 6439 580+0.12 5.4610% —0.85+909
NGC 6543  6.27+015 5611010 —1.49751¢
NGC 6565 5.83+0.07 578+0.06  —0.26700
NGC 6572 557101 5.09700% 115154
NGC 6620 5.621013  547+012 —0.48+007
NGC 6720 5.18+0.08 5.16007 —0.221008
NGC 674 6.18+£0.05 6.121020 ~0.2970-29
NGC 6803  6.0170%0  547+001 ~1.25049
NGC 6818 5.78+0.06 5.37+0.05  —0.98700
NGC 6826  6.05%075 5.38+£0.09 —1.51+0.10
NGC 6884 6.017010 5414007 —1.377010
NGC 7026 < 5.49 < 5.16 —0.8475:%
NGC 7662  6.28709% 5394005 —1.95%007
Vy 2-1 5507013 526101 —0.6575:52
Notas.

(*) NP conI(He Il \4686)/I(H3) > 0.3.
(a) Calculada mediante la ecuacignl4.1.
(b) Calculada mediante las ecuadion[4.2/4.3.

TABLA 4.4: Regiones Hi. Abundancia total de hierro:
X =12 + log(X/H)

Region HIl  Fe (a) Fe (b) log(OT/O"T)
M8 5701990 575100 0.5510 48
M16 5.24T00T 5367005 0.5440.06
M17 5847010 5591008 —0.6670:04
M20 5337000 5387002 0.7340.07
M42 6.0070% 5761001 _( 51008
NGC 3576 5.927000 589005 _(93+0.07
NGC 3603 6.2170-12 577010 _q ggt011

0.05 0.05 0.06
S311 5337000 5.38700) 0.447908
Notas.

(a) Calculada mediante la ecuaciénl 4.1.
(b) Calculada mediante la ecuacfonl#.2/4.3.
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Generalmente se usa la composicion solar como valor deergfier porque las abun-
dancias determinadas en el Sol tienen una precisidbn muciiorrgae para cualquier otra
estrella. Sin embargo, en los objetos de baja metalicidaddguede ser el caso de la Unica
NP del halo en nuestra muestra) no es adecuado usar el valeeft®. como referencia,
sino que seria mejor utilizar el cociente de abundanciad para determinar los factores de
deplecion, cuya variacion de un objeto a otro se espera gueseor a la de O/H o Fe/H.
A partir del analisis en estrellas de la Galaxia se encueptea para las metalicidades que
cubren los objetos de la muestra, el valor de Fe/O es sintil@l@ solar o o hasta 0.4 dex
inferiores (ver por ejempltb, Shetrone et al. 2001, y refeies).

En la figural4.B se muestra lo mismo que la figurd 4.2 pero enceste para Fe/O,
donde[Fe/d = log(Fe/O) — log(FelO), conlog(FelO), = —1.27+ (MH_;)@O). Los

factores de deplecion de Fe/O para todos los objetos sergreug@or debajo de-0.3. El
valor real del cociente de abundancias Fe/O en el gas de etoauncreto sera el resultado
de tres factores: el valor intrinseco de Fe/O (la abundateiambos elementos en polvo
mas gas), la cantidad de hierro que esta depositada en gtanosvo, y la cantidad de
oxigeno que esta depositada en granos de polvo. El valansetro de Fe/O en un objeto
depende de la historia de formacion estelar previa, y conmegraionamos, se espera que
la variacion en este valor de un objeto a otro sea menor quariacion en los cocientes
Fe/H y O/H. Por otro lado, el cociente Fe/O podria necesitar aorreccion a causa de
la condensacion del oxigeno en granos de polvo. En las regjidn! y en las NPs con
polvo rico en oxigeno (C/O < 1), parte del oxigeno estara diguwsen 6xidos y silicatos.
. 6) consideran una mezcla determinadaid®®y silicatos y obtienen
gue la abundancia de oxigeno en el polvo es como mucho de 183 par millén, lo que
representa el 30% de la abundancia solar (12+log(O/H) = M%s). Ademas,
somo se menciond en el capitulo 3, en las regionespddria haber una componente extra
de polvo organico refractario (Que no estaria en las NPsliefido en cuenta todo esto, en
las NPs con polvo rico en O, habria que “bajar” los valoreski#Q] (eje derecho en la
figural4.3) en~ 0.1 dex, mientras que en las regiones t& correccion podria ser de hasta
0.25 dex|(Rodriguez & Delgado-Inglada 2011b).

Los resultados obtenidos con el FCI derivado con los modedogotbionizacion
(ecuaciéri4]1) muestran una tendencia de menores demsecomedida que el grado de
ionizacion aumenta (figurés 4.2y 1.3). Esta tendencia aadtar relacionada con la des-
truccion de los granos de polvo en los objetos con camposdigcran mas fuertes. Sin
embargo, no se observa en los valores obtenidos con lasieveslel.I/413, y ademas si
como dijimos mas arriba, la discrepancia en la abundanchael® se debe a una mezcla
de errores en diferentes datos atémicos, los factores decitapseran intermedios y esta
tendencia muy probablemente desaparecera. En adelarde symplicidad, mostraremos
solo los valores de Fe/O obtenidos con las ecuacionés 3.2de no muestran ninguna
tendencia en la abundancia con el valor dd@ ", pero las principales conclusiones que
obtenemos son las mismas para los otros dos grupos de valores
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FIGURA 4.3: Lo mismo que la figura anterior pero para el caeéte/O.
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FIGURA 4.4: Valores de Fe/O (eje izquierdo) y factores ddetapn para Fe/O[Fe/Q =
log(Fe/O) — log(FelO, eje derecho) en funcion del grado de ionizacion para too®s |
objetos de la muestra: NPs (circulos) y regiones (dstrellas azules). En diferentes colores
aparecen las NPs del disco (verde), bulbo (naranja) y del(najo). Los valores se han
calculado usando el FCI de las ecuacidnes 4.2ly 4.3.
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En la figural4.4 mostramos los valores de Fe/O y del factor géedi@én para Fe/O
obtenidos con las ecuaciorlesld.2/4.3 y diferenciamos &R del disco, halo y bulbo
galacticos. Podemos comprobar que todos los objetos semnan mezclados, como era de
esperar. Las barras de error en la figura no tienen en cusnte&tidumbres que provienen
del FCI, y estos errores podrian explicar gran parte de l2dign que existe en los objetos
de mayor grado de ionizacion. Sin embargo, parte de la digpeque muestran las difer-
entes NPs debe ser real, ya que el rango de deplecionestoudsenuy grande, de hasta
dos 6rdenes de magnitud. Esta diferencia en el factor dedéplde diferentes objetos
debe estar reflejando diferencias en las eficiencias de éodmg destruccion de los granos
de polvo. En los siguientes capitulos se exploran posiblasipnes entre la abundancia de
hierro en las NPs de la muestra y parametros relacionadas poivo que esta presente en
ellas. Por Gltimo, en la figuta 4.5 aparecen los valores d@ felel factor de deplecion para
Fe/O en funcion de los valores de O/H. Por un lado se puedevaibgpie la dispersion es
considerable, y mayor en las NPs que en las regionesAtlemas, la NP del halo DdDm 1
es el objeto con menor abundancia de oxigeno y menor factbemlecion de hierro. Exis-
ten algunos trabajos en la literatura que encuentran udanera de menores depleciones
de hierro a menores metalicidades, sin embargo los resslesian basados principalmente
en galaxias Hi y son necesarios mas datos de nebulosas (sobre todo NPs)leictedes

bajas (Rodriguez & Rubin 2005; Izotov etlal. 2006; Delgaddada & Rodriguez 2011).
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FIGURA 4.5: Valores de Fe/O (eje izquierdo) y factores ddetspn para Fe/Olfe/H =
log(Fe/H) — log(Fe/H), eje derecho) en funcion de O/H para todos los objetos de ésmu
tra: NPs (circulos) y regiones H (estrellas azules). En diferentes colores aparecen las NPs
del disco (verde), bulbo (naranja) y del halo (rojo). Losoves de Fe/O se han calculado
usando el FCI de las ecuaciones 427y 4.3.
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Para 13 NPs de la muestra de NPs existen determinacionésgeva abundancia total
de hierro|(Liu et al. 2004a; Otsuka eflal. 2009; Pottasch. @0813, 2008, 2009), y las difer-
encias entre nuestros valores y los obtenidos por otrosesuson de hasta 1.7 dex. Estas
diferencias se deben al uso de datos atomicos y FCI distitNosotros estamos usando
los datos atébmicos que consideramos mejores de entre wsldsponibles (vez
2002 Rodriguez & Rubin 2005), y nuestro andlisis detalladdgeho de utilizar el mismo
procedimiento en una muestra considerablemente numessggemmite comparar los resul-
tados entre si y poder inferir algunas conclusiones.

4.5 Nebulosas planetarias de alta densidad

Hemos analizado cinco NPs de alta densidad que podrian go®inas jovenes que el
resto de NPs de la muestra por tener brillos superficialesaftds (S(H3) > 5 x 10713

erg cn? s tarcsec?) y densidades electrénicas mayores & 25000cm ). No hemos
incluido estos objetos en la muestra original porque logrealque obtenemos de la densi-
dad y temperatura electrénicas con distintos cocientesagmdistico presentan diferencias
importantes, y por tanto la determinacion de valores fiatdetas condiciones fisicas es
complicada. En estas NPs lo que hemos hecho es constrefigltwes de las abundancias
analizandolas de tres formas. Las primeras dos filas detadsslpara cada objeto en la
tabla[4.5 presentan los valoresfiey las abundancias i6nicas obtenidas por separado uti-
lizando los dos valores de que tenemos para cada NP, mientras que la tercera fila muestra
los valores d€/, y las abundancias idnicas derivadas suponiendo que hayadregte de
densidad en las NPs y considerando diferentes valores para cada i6n segun su poten-
cial de ionizacion. Las diferencias en las abundancias elechque obtenemos con cada
uno de estos tres métodos son de hasta 0.9 dex, lo que noggioopouna idea de las
incertidumbres involucradas en estos calculos.

Los factores de deplecion de estas cinco NPs son similares \alores encontrados
en la muestra original, con méas del 87% de sus atomos de liepasitados en los gra-
nos de polvo. No se encuentra ninguna correlacion signifecantre las abundancias
de hierro que derivamos y el valor d&Hj) (6 n.) en la muestra de 33 NPs analizada
por|Delgado Inglada et al. (2009), que incluye objetos qobattlemente son viejos como
JnEr 1 6 NGC 3587, co§(HB) = 9.3 x 10717y 1.9 x 107° erg cn? s 'arcsec? res-
pectivamente, y objetos que probablemente son jévenesy ddyCn 18 conS(HS) =
4.4 x 107" erg cnT? s~'arcsec? y los objetos de alta densidad. Las bajas abundancias de
hierro que hemos obtenido y la falta de una correlacion estigs abundancias y paramet-
ros relacionados con la edad de los objetos, sugiere queynmialestruccion significativa
de los granos de polvo presentes en estos objetos, lo qudesatiuerdo con los resulta-
dos de Stagiska & Szczerba (1999). Sin embargo, hay que mencionar quesoriterios
de seleccidon de la muestra (NPs relativamente cercanaiantes donde podemos medir
bien lineas débiles), es probable que estemos dejandodeenaestro analisis las NPs mas
viejas, con radios nebulares grandes, bajas densidadgesytydlos superficiales. Estos
objetos viejos podrian mostrar alguna evidencia de des@micle polvo.
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4.6 Resumen

Esta muestra de NPs es la mas numerosa para la que se hadmladbundancia de hierro
siguiendo un andlisis idéntico en todos los objetos. PafdRkbesta es la primera determi-
nacion de Fe/H. Dado que nuestro andlisis tiene en cuerda laslincertidumbres asociadas
a los datos atomicos involucrados y como hemos seguido elarigsocedimiento en todos
los objetos, podemos acotar los valores reales de las atciadale hierro y comparar los
resultados entre si.

Las abundancias de hierro que obtenemos son bajas en tedugdtos, con mas de un
90% de los atomos de hierro depositados en granos de polt® rdssiltado apunta hacia
altas eficiencias en la deplecién de hierro y bajas eficisrarida destruccion de los granos
de polvo. Ademas encontramos que las diferencias en lasalepés de hierro en las NPs
son de hasta un facter 100. En los siguientes capitulos analizamos el polvo ptesmla
muestra de NPs a través del cociente de abundancias C/O yrdsdas de polvo presentes
en el intervalo infrarrojo del espectro, y estudiamos siddgyna relacién entre el factor de
deplecion del hierro y estos dos indicadores de polvo.



TABLA 4.5: Condiciones fisicas, abundancias idnicas, ylésta{X "} = 12 + log (X "{/HT), {X} = 12 + log (X/H)

Ne TNl TJOm] {Het} {He**} {O*} {O*f} ICF O {Fett} N¢
(cm™?) (K) (K)
M 1-74(052.2-04.06)
ne[S 11]1=22300 12100 9800  11.00  8.07 723 856 1.00 858 5.27
ne[Ar 1Iv]=78500 8100 9200  11.03 9.00 848 870 1.01 890 5.82
no[SnlymncAriv] 12100 9200  11.03 9.00 723 870 101 871 527
Me 2-2(100.0-08.7)
ne[S 11]=1000 15000 10900 11.18  8.09 6.33 823 1.00 823 459
ne[Ar 1Iv]=34500 9500 10400  11.17 8.09 779 831 1.00 843 4.95
no[SnlyncfAr iv] 15000 10400  11.17 8.09 6.33 831 1.00 832 459
NGC 5315(309.1-04.9)
ne[S 11]=8400 10800 9200  11.09 7.62 757 857 100 861 395
ne[Cl 111]=28600 8600 8900  11.09 7.62 838 863 1.00 883 4.8
ne[SN]yne[Cl ] 10800 8900  11.09 7.62 757 863 100 867 395
NGC 6790(037.8-06.9)
no[Cl 11]=25700 14800 13000  11.00 9.52 7.64 843 1.02 850 4.54
ne[Ar Iv]=139500 7800 11300  10.99 9.52 868 860 1.02 895 541
ne[Cl 1]y ne[Ar Iv] 14800 11300  10.99 9.52 764 860 1.02 865 4.54
NGC 6807(042.9-06.9)
ne[S 11]=15800 14600 10600  10.35 8.45 6.52 855 1.01 856 4.74
ne[Ar 1v]=54600 9800 10100  10.35  8.45 760 865 1.01 869 5.17
ne[S ]y nJAr iIv] 14600 10100 10.36  8.45 6.52 865 1.01 865 4.74

Fe

3
3

w

w

3

Fe

6.47 5.89
6.18 6.16
6.59 5.95

6.29 5.43
551 5.33
6.37 5.46

4.86 4.45
496 4.92
491 4.47

5.29 4.98
5.64 5.68
543 5.03

6.56 5.64
6.13 5.69
6.65 5.68

Notas. (a) NUmero de lineas de [Fe] utilizadas para determinar la abundancia déFe

(b) Calculada mediante la ecuacién{4.1).

(c) Calculada mediante las ecuaciornesl|(4.2) M (4.3).

(d) Identificaciones PNG (Acker et al. 1992).

Referencias.Intensidades de las lineas de: Wesson et al. (2005) para M 1-74 2 R6&C 6807;
Tsamis et al. (2003a) para NGC 6790; vy Liu et al. (2004a) para NG6.531

uawinNsay ‘9'¢
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ABUNDANCIA DE CARBONO Y COCIENTEC/O

5.1 Introduccion

El calculo de la abundancia de carbono en NPs es interesantiop motivos. En primer
lugar, la abundancia de este elemento (al igual que la dégeito y helio) puede verse
modificada como consecuencia de los procesos de nuclesisigtes tienen lugar en las
estrellas, de manera que nos proporciona informacion salafeciencia de estos procesos
y sobre la masa de las estrellas progenitoras. En seguraiop éllgalor de C/H determina el
tipo de granos de polvo que se forman en las atmosferas dsttalas AGB, en ambientes
ricos en carbono (8O > 1) se forman granos carbonaceos, mientras que en ambiauss ri
en oxigeno (€O < 1) se forman 6xidos y silicatos.

Sin embargo, la determinacion de la abundancia de carb@semia varios inconve-
nientes. El carbono no tiene lineas de excitacion coli$i@ieC) brillantes en el intervalo
visible del espectro, por lo que es necesario utilizar espealtravioletas, y combinar-
los con las observaciones en el intervalo visible para otar los valores de C/O. Otra
opcidn es utilizar lineas de recombinacion (LR) en el intervésible para calcular tanto
las abundancias de carbono como las de oxigeno. Como se m@wcicel capitulo 3, las
abundancias que se obtienen con LEC y LR son diferentes, ¢ gla€l la causa de esta
discrepancia todavia permanece en debate, no parece ddammbinar las abundancias
obtenidas con diferentes tipos de lineas.

Hemos calculado las abundancias idnicas de carbono usasddeC presentes en la
region ultravioleta del espectro y las condiciones fist@svadas por nosotros. Con estas
abundancias ionicas y factores de correccion por ioning€i€l) determinamos los valores

95
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de C/H. Finalmente, obtenemos los cocientes de abundan€agiiZando las abundancias
totales de oxigeno calculadas también con LEC (mostradaekapitulo 3). Estos valores
de C/O los comparamos con los resultados que se obtienenrosr~@l y usando LR.

5.2 Abundancias idnicas

En NPs, el carbono puede encontrarse en los estados deciéniZzt, C*+, C3y Ct*
segun el grado de ionizacién del objeto. La tabla 5.1 muésirpotenciales de ionizacion
(PI) de los diferentes estados de ionizacion de carbono yidewo, asi como las lineas que
suelen medirse en cada caso. Como el Pl ttees 392 eV, no esperamos una contribucion
significativa de iones de mayor grado de ionizacién. Hemospitado de la literatura todos
los flujos disponibles de las lineas del ultravioleta: C\RB26, C 11]] A1908 y C IV A1550
para las NPs de la muestra (las referencias son las mismgsopés espectros visibles,
ver Tabld3.11). Del total de 57 NPs, 40 tienen disponiblesditeratura los flujos de alguna
de estas lineas del ultravioleta, obtenidos con el teldars(tUEﬂ.

TABLA 5.1: Potenciales de ionizacion y lineas de C

lon Lineas de excitacion colisional (LEC) Lineas de recomtion (LR) Pl (eV)

Cct C Il] \2326 24.4
Ct C I} 21908 C I 4267 47.9
Cct3 C IV A\1548+50 C 111N4187 64.5
ct4 e C IV \4658 392
ot [O 1] A\3726,3729 35.12
o+ [O 1l] A\4959,5007 O Il (varios multipletes) 54.93
O3 [O IV] A1401, 25.9um 77.41

Nosotros hemos utilizado directamente los flujos finalesgr&ados por los diferentes
autores, que ya han sido corregidos de varios efectos quentamos a continuacién. En
primer lugar, los flujos observados han sido corregidos pefeeto de extincion, usando
una ley de extincion estandar y el coeficiente de extincidivaido con las lineas de Balmer
de H I. Un error en el coeficiente de extincion-€6.2/-0.2 [los errores en el valor deg ¢
en las NPs observadas por nosotros son ehtré6 y +0.3 (Delgado Inglada et &l. 2009)]
afectaria al valor de C" obtenido a partir de la linea @1 A1908 en +0.29/-0.31 dex.
Ademas, en las NPs con un tamafio angular mayor al de la apeeutJE, es necesario
realizar una correccidén por apertura para obtener los it@sede las lineas ultravioletas
respecto a K con los que se determinan las abundancias i6nicas de carparue en
estos objetos se esta perdiendo parte del flujo. Los tradaja®onde se han tomado las
lineas, utilizan diferentes métodos para estimar est@ocdn, uno de ellos consiste en
escalar el cociente de lineas observaide 1l \1640)/I(He 1l A\4686) a su valor tedrico
(para unas determinad@sy n.). Los factores de escala usados por los diferentes autores

http://archive.stsci.edu/iue/
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en las 19 NPs en las que es necesaria esta correccion van~de&deasta un factoxr 13
para NGC 6720, cuyo diametro angular e$.7B6stos factores de correccion tienen cierta
incertidumbre asociada, que depende de las incertiduneloréss flujos observados y en
las condiciones fisicas, ademas esta correccion no tiergugcser la misma para todas las
especies idnicas, que estaran en regiones diferentes@ioass, o que es importante en la
posterior determinacion de la abundancia total de carbBnalefinitiva, el hecho de tener
gue escalar las observaciones ultravioletas y opticasaquenudo no cubren las mismas
regiones de los objetos, introduce incertidumbres a lagddancias idénicas que determi-
namos, ademas, como se menciona mas adelante, las incgnetien las condiciones
fisicas pueden afectar también a estos valores.

Hemos calculado las abundancias i6nicas deah la tareaonic de IRAF que resuelve
las ecuaciones de equilibrio estadistico para un atomohtermeeles, usando la intensidad
del multiplete Ci1] \2326 respecto a Ky las condiciones fisicas calculadas por nosotros
(n. y T[N 1], aunque probablemente seria mas adecuado utifizér 11| para calcular
C*/H™). Se utilizan los datos atémicos que vienen en la versioh.2.de IRAF, que son
las fuerzas de colision de Blum & Pradhan (11992) y las prolouies de transicion de
INussbaumer & Storey (1981) y Froese Fischer (1994).

Con la misma tarea de IRAF calculamos las abundancias i6fiicasa partir de la
intensidad de la linea @] A1908 respecto a H y usando las condiciones fisicas;, y

T.[O m]. En este caso el programa resuelve un atomo de cinco nivedesia las fuerzas
de colision d I (1985) y las probabilidadedrdnsicion d@s@%)
I.L(19_96) by (]l978). Las fuedeasolision no estan tabu-

ladas pard, menores a 12600 K, y como la mayoria de las NPs tienen valerésd i1 |
alrededor de 10000 K (algunas incluso llegan a valores dé K)Ohemos realizado una
extrapolacion lineal de los datos para los valores T = 630007% 10000 K. Las varia-
ciones de los valores extrapolados respecto a las fuerzadidién para T = 12600 K son
en general menores al 5%, pero alcanzan hasta un 20% en aleadgunas fuerzas de
colision.

Por ultimo, hemos resuelto las ecuaciones de equilibriadéstico para un atomo de
tres niveles (no se requiere de mas niveles porque la eneggésaria para poblarlos de
forma significativa es demasiado alta) para calcular lasregalde C* usando la intensidad
del doblete Civ A\1548+50 respecto a/Hjunto con7.[O 111] y n.. Se han utilizado las
probabilidades de transicion de Wiese etlal. (1996) y lagzésede colision de Taylor etlal.

). En 22 de las 40 NPs con datos en el ultravioleta egtategla la emision de este
doblete, pero en cuatro de ellas (NGC 7026, NGC 6153, H 1-BG¢ 6565) los autores
no han calculado el valor de*€, probablemente porque consideran que la intensidad del
doblete podria estar contaminada por emision de la estegllegue no lo especifican), por
lo que hay que tomar los valores que hemos obtenido con miécau

A pesar de las incertidumbres introducidas por los factgueshemos mencionado mas
arriba (extincion, correccidn por apertura, y escaladospeeros ultravioletas y visibles),
la mayor incertidumbre en el célculo de las abundanciazaénes el valor d€.. Es-
pecialmente en las lineas del ultravioleta, cuya emisiviikne una dependencia con la
temperatura mayor que la de las LEC visibles. El valoffd& 11], que utilizamos para
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calcular C, puede verse afectado por la excitacién por recombinaeféoto que nosotros

no tenemos en cuenta mientras que otros autores si. Henmmewisl capitulo 3, que para
algunas NPs las diferencias entre la temperatura que nesgtamos y la de otros trabajos
son de hasta 1500 K, lo que provoca diferencias &®.27 dex en el valor deC Por otro
lado, estamos suponiendo que tanto"@omo C™3, con Pl de 47.9 eV y 64.5 eV respecti-
vamente, se encuentran en la misma regién qtie, @uyo Pl es 54.9 eV. Sin embargo, una
parte importante de € podria encontrarse en una regién mas interna con una tenmzera
diferente, por ejemplo, para uda ~ 10000 K, una variacion de- 500 K nos introduce
una diferencia en la abundancia i6nica d&’ @e ~ 0.16 dex. Teniendo en cuenta que en
las abundancias de'G/ C™ estamos menos seguros de estar utilizando un valor adecuado
deT,, las abundancias de'C son en principio mas fiables, y por tanto, las NPs en las que
el carbono se encuentre en su mayoria en forma‘deténdran una mejor determinacién
de la abundancia, en relacién a aquellas en las due C"* sean los iones mayoritarios.

En la Tabld 5.2 se muestran las abundancias ionicas obsepata cada NP. Para la
mayoria de las NPs, las diferencias entre los valores‘de&culados por nosotros y los
que se presentan en la literatura son menore9.4d5 dex y se deben a las condiciones
fisicas utilizadas, sin embargo hay algunas excepcionasdiferencia entre el valor de
C* que nosotros calculamos y el presentadol por Liulet al. (20pdta NGC 6826 es de
0.74 dex. Los valores de'€ para IC 4406 y Cn 1-5, obtenidos ﬂgﬂsamjsjatLal._(ﬂOOCSa)
y Wang & Liu dZOQ P) respectivamente, y los nuestros difienre®d8 y 0.59 dex. Al usar
para cada NP las mismas condiciones fisicas que estos aldodéscrepancia entre los
resultados disminuye a 0.65 dex para NGC 6826 y 0.24 dex gad06, en el caso de
Cn 1-5 obtenemos el mismo valor dé“Ccon nuestros valores dé y n. que con los de
Mla.ng_&_LﬂJ ¢20_0_J7). Por lo tanto, en estas tres NPs las difeasrentre las condiciones fisi-
cas que nosotros utilizamos y las de los diferentes autaregplican estas discrepancias,
creemos que puede haber un error o bien en los valores detaitad de la linea o bien en
los de la abundancia idnica reportados en la literatura.

5.3 Abundancia total

Una vez que hemos calculado las abundancias ionicas, hagajuédar la contribucion
de los iones no observados a la abundancia total de carborsqiiema de correcciones
que suele usarse es el propuestol por Kingsburgh & Barlow 1894 para este elemento
es mas complicado que para otros, ya que existen varios FGlependen del grado de
ionizacion de los objetos o del intervalo espectral obskrva continuaciéon detallamos la
correccion que hemos llevado a cabo en cada una de las NP4 yadbite[5.B se muestran
los valores de los FCI obtenidos para cada NP, asi como la abaiadotal de carbono.

1) Objetos con grado de ionizacidon muy bajo: aquellos enlesmp se detecta la linea
He 1l \4686. La ausencia de esta linea indica que la abundancia e<probablemente
despreciable (ya que el Pl defCes 64.5 eV, que es mayor al del Hé&4.4 eV).

1.a) En DdDm 1y IC 418 no se observa la linea CN1908, por lo que suponemos
que C tampoco contribuye de forma importante a la abundancia detzarbono, que
calculamos directamente como C =/&l* + Ct*/H™.




5.3. Abundancia total 99

TABLA 5.2: Abundancias iénicas: € = 12 +log (C*/H") calculadas con lineas de
excitacion colisional'CI, y abundancias totales: C = 12dg(C/H).

Objeto c- ctt ct FCI C Objeto ct ctt ct FCI C
Cn1-5 ... 9.04 882 172 948| NGC3132 ... 8.18 7.32 255 8.64
DdDm 1 6.19 6.78 ... 1.00 6.88 | NGC3242 6.63 8.12 7.24 1.08 8.22
H1-42 ... 761 ... 106 7.63 | NGC3918 ... 836 820 147 8.76
H 1-50 ... 782 810 112 8.36|NGC5H5882 ... 811 ... 1.03 8.12
Hu 2-1 782 853 ... 100 865 |NGC6153 ... 838 7.94 1.07 8.55
IC 418 845 835 ... 100 8.70 | NGC6210 ... 786 ... 1.06 7.89
IC 1747 ... 840 839 107 872|NGC6439 ... 832 ... 120 8.45
IC 2165 751 828 811 138 869 NGC6543 ... 848 8.23 1.03 8.69
IC 3568 ... 805 717 101 8.11|NGCe565 ... 829 7.36 163 8.59
IC 4406 809 857 7.74 104 8.75 NGC65s572 7.65 877 ... 1.00 8.80
IC 4699 8.00 1.08 8.09 | NGC 6620 816 ... 140 8.36

IC 4846 786 7.86 790 1.00 8.353 NGC6720 780 8.38 7.68 1.06 8.57
IC 5217 6.93 826 7.86 1.04 8.44 NGC6741 8.18 8.40 8.07 1.70 8.94

M 1-42 ... 792 ... 146 8.09 | NGC6803 ... 824 ... 107 8.27
M 2-33 ... 859 ... 108 862 |NGC6818 7.36 8.17 7.34 138 8.43
M 2-36 ... 865 ... 109 868 | NGC6826 687 840 ... 1.00 8.41
M 3-32 ... 842 ... 103 845 |NGC6884 733 845 769 1.06 8.57
M 3-33 ... 800 ... 110 8.09 | NGC7026 ... 833 848 119 8.79
NGC 40 863 801 7.79 1.00 8.771 NGC7662 6.84 7.99 8.07 1.18 8.42
NGC2392 7.30 8.08 7.31 1.11 8.25Vy2-1 ... 861 ... 123 8.70

1.b) En el caso de Cn 1-5 y NGC 6543, en los que tenemos\CC*3, usamos la
ecuacion:

ot +0ot
- =57
(ecuacién A1l de Kingsburgh & Barlow 1994) para corregir goptesencia de € La
abundancia total serd C/H = FCI(€)C* T + C*3).

2) Objetos con grado de ionizacion bajo—intermedio: en les g mide la linea He I
4686, pero no hay lineas de™ (la linea [N v] \1238 esta presente en los objetos de
mayor grado de ionizacién). A este grupo pertencen 31 NPa drikstra, en las que hay
que corregir la contribucién de'€, ya que podria no ser despreciable.

2.a) En las ocho NPs en las que podemos calcutaiGC*, y C*3, corregimos la con-
tribucién de C* con la ecuacion:

FCI(C) (5.1)

Het + Het+\Y?

(ecuacion A20 de Kingsburgh & Barlow 1994). Estas NPs son 1@b4#C 4846, IC 5217,

(5.2)




100  CAPITULO 5. Abundancia de carbono y cociente C/O

NGC 40, NGC 2392, NGC 3242, NGC 6720, y NGC 6884.

2.b) En 3 NPs, Hu 2-1, NGC 6572, y NGC 6826, podemos calcutay C**, y corre-
gimos la contribucion de iones superiores con la ecudc@nobteniendo valores del FCI
de 1.003, 1.001, y 1.000 respectivamente, que nos indicactuy C™* no contribuyen de
forma importante a la abundancia total.

2.c) En siete NPs (H 1-50, IC 1747, IC 3568, NGC 3132, NGC 6MN83C 6565 y
NGC 7026) medimos €' y C*3 (caso no considerado por Kingsburgh & Batlow 1994), y

corregimos la contribucion de'Gy de C™ con la ecuacion:

(5.3)

Of + Ot Het + He™ 1/3
FCL(C) = < o > < Het ) ’

propuesta par Leisy & Denneféld (1996)

2.d) En las 13 NPs restantes (H 1-42, IC 4699, M 1-42, M 2-33;:862M 3-32, M 3-
33, NGC 5882, NGC 6210, NGC 6439, NGC 6620, NGC 6803 y Vy 2-19 sé mide la

linea C 111] A1908 (caso no considerado por Kingshurgh & Batllow 1994) yetpmos con

la ecuacion:
O Het + Het+\?
FCI(C) = ( o++) ( Het ) , (5.4)
propuesta pdr Leisy & Dennefélb_(ﬂ%), por la presenciad®tros tres iones (G C™,
y C™).

3) Objetos con grado de ionizacion alto: en los que se mideda IHe 11\4686 y hay
presencia de N!. A este grupo pertenecen las cinco NPs de la muestra con igntac
de intensidades de He M686 respecto a H mas alto (IC 2165, NGC 3918, NGC 6741,
NGC 6818, y NGC 7662.). En estas NPs, se espera que una chatidsiderable de car-
bono esté en forma de'C, y calculamos esta contribucién con la ecua€igh 5.3.

En la figura 5.1l mostramos la suma de las abundancias i6nica€C, y C3 vy la
abundancia total de carbono respecto al grado de ionizegpiasentado paog(OT/O* ).
Con diferentes colores hemos representado la suma de ladaaiwies iGnicas para cada
NP segun los distintos iones que se midan. Se puede obsewagraga la mayoria de los
objetos las correcciones no son grandes.

Las diferencias en los valores de C/H que nosotros hemosidbtgfos de la literatura
se deben tanto a diferencias en las condiciones fisicasp eorrel factor de correccion
utilizado, y van desde-0.01 dex hasta-0.5 dex (Hu 2-1, H 1-50). Como se mencioné mas
arriba, las incertidumbres éf van a resultar en errores considerables en las abundancias
idnicas, que se pueden traducir en errores en la abundataiaé carbono segun cual sea
el ibn mayoritario. NGC 3242 y DdDm 1 son las Unicas NPs, desbagien las que el
efecto de la excitacién por recombinacion podria ser ingpbet en las que se ha medido
la linea C 11] A\2326. Los valores de Cque obtenemos con nuestfgN 11] sin corregir
por este efecto, con el valor dg[N 11] corregido, o cor¥,[O 111}, difieren en un maximo
de 0.03 dex para DADm 1y 0.2 dex para NGC 3242. Como la conidibwle este ion a
la abundancia total de C no es dominante en estas NPs, & efeet valor de C/H no es
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FIGURA 5.1: Suma de las abundancias iénicas de carbonall@érde colores) y abundan-
cia total (circulos negros) respecto al grado de ionizacggmesentado pdng(O*™/O* ).
En diferentes colores se representan las NPs segun losabsevados.

importante. Por otro lado, en IC 418 y NGC 40 el iobn mas abutedes C, pero en ellas
el efecto de la excitacion por recombinacion’BfN 11| no es importante asi que el valor
de C' es fiable. También tomamos con precaucion aquellos objetsic FCI elevado
(21.2), en los que no estamos observando los iones predomsnan 1-5, IC 2165, M 1-
42, NGC 3132, NGC 3918, NGC 6439, NGC 6565, NGC 6620, NGC 6RaC 6818,
NGC 7026y Vy 2-1.

5.4 Cociente de abundancias C/O

En general, la abundancia total de un elemento se determpaatia de las abundancias
i6nicas de los iones que observamos y corrigiendo con un RGapresencia de los iones
gue no observamos. Las columnas (2) y (7) de la {abla 5.3 mandsts valores obtenidos
por nosotros usando este método con LEC. Debido a las ineeices asociadas a la com-
binacion de espectros ultravioletas y visibles (necegaata calcular C/H y C/O a partir
de LEC), y a las incertidumbres asociadas a los FC| mostradiassexcion anterior, tam-
bién exploramos otros métodos. Utilizamos la aproxima&g® ~ C** /O™ que evita
usar tantos FCI y ademas diferentes para cada NP, por lo queeteterminacion de C/O
mas homogénea. Estos valores, obtenidos por nosotrosradeatEC, se muestran en las
columnas (3) y (8) de la misma tabla. Por otro lado, hemos donde la literatura los va-
lores de C/O calculados con estas dos aproximaciones pardak® (columnas (4) y (9),
(5) y (10) respectivamente).

El uso de las LR evita todas las incertidumbres asociadasanainacion de espectros
ultravioletas y visibles, necesaria si se utilizan LEC. Adsma intensidad de las LR tiene
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una menor dependencia conlg lo que hace que la determinacion de las abundancias
iGnicas a partir de estas lineas se vea menos afectada pocéasdumbres asociadas al
calculo de las condiciones fisicas. Una desventaja es taklagas son mas débiles que las
LEC y pueden estar contaminadas por lineas cercanas, poelsap necesarios espectros
profundos y de alta resolucion (como es el caso de los esgegtre se utilizan en este
trabajo). Ademas, como ya se menciono en el capitulo 3, | an venir de una region
distinta a la de las LEC (en el escenario propuest 2080 las LR vendrian de
grumos frios y pobres en H y las LEC del medio difuso y calieme una composicion
guimica normal). Aunque en la literatura se obtiene que antipos de lineas llevan a
valores de C/O compatiblels (Wang & Liu 2d)07), hay mucha dsperen los resultados.

En el caso del carbono, se suele medir la linea X267 y a veces la linea @ \4187.
En unas pocas NPs se identifica la lineavC\4658 (Wesson et al. 2005), pero se espera
gue en NPs con grados de ionizacion bajos o intermedios, igiG@mnen esta longitud de
onda se deba probablemente a [fFg En el caso del oxigeno generalmente se supone que
el valor de O/O** obtenido con LR y LEC es igual, por lo que se estima el valor de O
a partir del valor de ©@" determinado mediante LR. Sin embargo, parece que relaaienes
este tipo, G/C** o C*+/C*3, no son validas para el carbono (Tsamis &t al. 2003b, 2004).
La validez de GO ~ C**/O** depende de los estados de ionizacién predominantes de
Cy O,y por lo tanto, del grado de ionizacion de los objetosaRoStasnska (1994) anali-
zan un conjunto de modelos de fotoionizacion que cubren tarav@riedad de parametros
fisicos en NPs, y encuentran que esta aproximacion es yabdaina incertidumbre mejor a
un 30%) para todas las NPs excepto para aquellas de muy lbajo de excitaciéon. Cuando
I([O mIA5007)/1(HB) < 3, esta aproximacion podria estar sobrestimando los vattees
C/O hasta en un factor 10 (Rola & Staska 1994). La Gnica NP de nuestra muestra que
cumple esta condicién es Cn 3-1 pero como carece de obserga@a el ultravioleta esta
excluida del andlisis de C/O. Teniendo en cuenta los resislidel Rola & Stasiska (1994),
los valores de €*/O"* nos proporcionan un valor mas fiable de C/O en las NPs de la
muestra.

En las figurag 512, 5.3, 3.4,[y 5.5 mostramos la diferencieedns valores de C/O
obtenidos usando LR y LEC, y mediante los dos FCI. En todas laeaBgNGC 40 es el
punto que sale separado del resto. Sé;gﬁn_l_id Mdzoomxnmm central de esta NP,
tipo Wolf-Rayet, contamina las lineas del ultravioleta ¢&iedo a los resultados de las figs.
y[5.3). Al comparar los valores de C/O obtenidos con el mipnocedimiento pero
distinto tipo de lineas (figs. 8.3y %.4), obtenemos difei@nque van en ambas direcciones,
en cambio, al comparar los valores obtenidos con el misnod®lineas pero diferente
procedimiento (figs[_ 512 [y 5.5), se observa cierta tendesarieel valor de O/O**. Esto
podria estar indicando que el uso de un método u otro paralaalc/O nos esta intro-
duciendo sesgos mas importantes que el uso de un tipo detetondle lineas (LEC o LR).
Las diferencias entre las cuatro estimaciones que teneanaspda objeto alcanzan casi 2
dex (el caso méas extremo es el de Cn 1-5).
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TABLA 5.3: Cociente de abundancias C/O

—LEC- —LR- —-LEC- —LR-

NP Cc/o Cc/®® Cc/o¢ CcClO NP C/lo Cc/®@ c/o¢ CcClO

(1) @ & @& 06 (6) 7 ® (9 a0
Cn1-5 3.70 232 1.86 1.88) M3-29 e ... 058 0.58
Ddbm1 0.07 0.08 ... .. | M3-32 069 0.71 0.44 043
H1-41 e ... 017 0.18| M3-33 029 031 0.25 0.17
H1-42 0.12 0.12 0.28 0.11|f MyCn 18 ... 059 059
H 1-50 045 0.16 0.81 0.34] NGC40 1.39 8.83 046 2.79
Hu 1-1 . ... 134 137| NGC2392 089 1.02 0.26 ...
Hu 2-1 163 135 055 045 NGC3132 053 047 0.81 0.81
IC 418 151 196 ... 3.74| NGC3242 055 052 1.01 0.98
IC1747 132 0.69 158 1.44| NGC3918 126 0.86 0.62 0.90
IC2165 213 152 ... ... | NGCb5882 0.29 0.29 0.44 0.39
IC3568 055 0.49 0.66 0.56] NGC6153 0.78 0.59 0.55 0.42
IC 4191 0.45 0.40| NGC6210 0.21 0.22 0.28 0.25

IC4406 0.75 0.97 125 1.09] NGC6439 053 056 0.36 0.32
IC4699 0.37 040 0.31 0.31] NGC6543 0.85 0.54 040 0.35
IC4846 0.71 0.24 0.25 0.10] NGC6565 0.57 0.54 054 0.51
IC5217 058 0.42 034 0.26] NGC6620 0.28 0.30 0.50 0.51

M 1-20 e ... 105 0.70| NGC6572 161 160 098 0.91
M1-42 046 0.47 036 0.35| NGC6720 0.72 0.83 0.83 1.17
M 1-73 e ... 070 0.46| NGC6741 1.88 1.01 1.44 1.28
M 2-4 e ... 043 0.34| NGC6803 041 0.41 050 049
M 2-6 . ... 015 0.15| NGC6818 0.69 0.67 0.71 0.64
M 2-27 0.55 055 NGC6826 0.79 0.79 1.05 0.97

M2-33 083 0.83 0.29 0.18] NGC6884 0.93 0.83 1.02 0.89
M2-36 086 086 059 057 NGC7026 124 053 0.58 0.63
M 2-42 e ... 068 0.14| NGC7662 1.13 0.58 219 132
M 3-7 e ... 030 ... Vy 2-1 0.77 0.76 0.38 0.28

(a) C/O dado por el cociente de abundancias totales de C y O.u@ad#e ellas
obtenida mediante la suma de las abundancias i6nicas y FCI.
(b) C/O~CHt /O,

Como ya se menciono, las abundancias calculadas usando@addlkiltravioleta es-
tan afectadas por varias incertidumbres como la correatgoéextincion, la correccion de
apertura en objetos extensos, y las incertidumbres asscaldalculo de las condiciones
fisicas. Con el objetivo de explorar como afectan estastidcenbres a los valores de C/O
calculados con estas lineas, hemos representado en |d5iguwen cuadrados de diferentes
colores las NPs con mayores correcciones de apertura, edicientes de extincion por
encima de uno, y con FC} 1.2. Algunas de estas NPs son las que muestran mayores dis-
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crepancias en los valores de C/O, pero también algunas denaliestran un buen acuerdo
entre ambos resultados. En la figlra 5.4 utilizamos los nessfimbolos para representar
las NPs con mayores correcciones de apertura y con coefisidatextincion por encima de
uno. En definitiva, es muy complicado escoger entre uno dedloses de C/O calculados
porgue no conocemos bien la magnitud de las incertidumBmEsaalas a la combinacion de
los espectros visibles y ultravioletas. En el capitulo 6zatmos los rasgos de polvo iden-
tificados en el intervalo infrarrojo (que nos informan diegnente sobre el tipo de granos
de polvo presente en las NPs) para estudiar si alguno deasttre métodos es un mejor
indicador del tipo de polvo.

A partir de estos resultados y teniendo en cuenta el trateaiRoth & Stagiska (1994),
nos parece mas adecuado utilizar los valores de/O"" que los valores de C/O deter-
minados a partir de las abundancias totales de carbono gruxigya que asi se evita el
uso de tantos y muy distintos FCI para cada objeto (con lo gdeterminacion de C/H es
menos homogénea). Ademas, como no tenemos una idea clabendeatectan a nuestros
resultados las incertidumbres asociadas a los célculoasdabundancias idnicas de car-
bono a partir de las LEC ultravioletas, consideramos quéRasos dan en principio una
estimacion mas fiable de C/O (pero en el capitulo 6 explorasdambién los resultados
que se obtienen con los valores dé"¢O*" derivados con LEC). Cabe mencionar que,
aunque en la literatura suele considerarse que las LEC yRd#lan a valores compati-
bles de C*/O** (ver por ejemplo, Wang & Lit 2007), las diferencias entr@sstalores
pueden ser importantes. Encontramos discrepancias dehdsk en la muestra estudiada

porlWang & Liui (2007), hasta 0.7 dex en lalde Tsamis et al. (P9@4% hasta 0.6 dex en la

muestra estudiada aqui.




5.4. Cociente de abundancias C/O 105

| T T T | LA B B B B B
— ® NPs del disco —
— NPs del bulbo
05— ° ® NPs del halo —j

B e em'H )

0.0F"° @ o 5 '[]. EEE] —

log(C/0) [LEC] — log(C**/0**) [LEC]

I cg > 1 :
[l Correc. apertura grande ° N
| OFCI grande N
-1.0 e b e e b b
-3 -2 -1 0 1 2

log(0*/0"™)

FIGURA 5.2: Comparacion entre los valores de C/O calculadadioeas de excitacion
colisional a partir del FCI de la talla’h.2 y los valores de C/@widos a partir de C7/O**
respecto al grado de ionizacién. Se representan con cueddadliferentes colores las NPs
con mayores correcciones de apertura (verde), con coeaéside extincion por encima de
uno (azul), y con FCi> 1.2 (rosa).
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FIGURA 5.3: Comparacion entre los valores de C/O calculadodiceas de excitacion
colisional a partir del FCI de la talla’b.2 y los valores de C/@wiolos con lineas de recom-
binacion y diferentes FCI (columnas 4 y 9 de la tabla 5.3) retspa grado de ionizacion.
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FIGURA 5.4: Comparacioén entre los valores de C/O calculadasds C /O con
lineas de excitacion colisional y con lineas de recomb@macéspecto al grado de ion-
izacidén. Se representan con cuadrados de diferentes sddm&IPs con mayores correc-
ciones de apertura (verde) y con coeficientes de extincibemmma de uno (azul).



5.4. Cociente de abundancias C/O 107

. L L T T T T T L
o — ® NPs del disco —
= - NPs del bulbo
—~ 05— —
T L _
o B _
RN
* L ° ° _
O — [ ] ° |
~ [ ] ® ..... e O
¥ 00— ® 0" ™ ® ]
| - e ¢ -
= B |
=
~ 70.5 B T
@] — _
\ [ _
S L o _
ol)]
o] — |
— —1.0 Lo b b b

-3 -2 -1 0 1 2

log(0"/0™)

FIGURA 5.5: Comparacion entre los valores de C/O calculadoslioeas de recombi-
nacion y diferentes FCI (columnas 4 y 9 de la tébla 5.3) y an@etC+/O*+ (columnas 5
y 10 de la tabla 513) respecto al grado de ionizacion.






RASGOS DE POLVO EN EL INFRARROJO

6.1 Introduccién

En este capitulo detallamos la reduccion y el analisis dedpsctros d8pitzerdisponibles
para las NPs de la muestra e identificamos los rasgos de palserges en ellos. Completa-
mos estos datos con otras identificaciones disponibleslgerktura. Ademas, exploramos
si existe alguna relacion entre los factores de deplecidmateo (obtenidos en el capitulo
4) y los rasgos de polvo identificados en este capitulo y/edémes de C/O (obtenidos en
el capitulo 5).

El tipo de granos de polvo que se forman en las estrellas AGBdeserminado por el
valor del cociente de abundancias C/O en sus atmésferas. liardges ricos en carbono se
espera que se formen granos ricos en carbono como grafiboneeamorfo o SiC, mientras
que en ambientes ricos en oxigeno se forman principalmiictgss y 6xidos. Por lo tanto,
el valor de C/O medido en el gas de las NPs esta probablemét®rado con los diferen-
tes rasgos de polvo que se identifican en los espectrosrojrade dichos objetos. Por otro
lado, ya mencionamos que el hierro es un contribuyente itapia a la masa de los granos
de polvo presentes en las NPs, sin embargo no sabemos ezatéa@m qué compuestos
se encuentra. En ambientes ricos en oxigeno podria estarraa tle hierro metalico, y
también formando parte de 6xidos y silicatos, mientras equanebientes ricos en carbono
podria encontrarse en granos de hierro metalico, y en catgaieomo F¢C, FeSi, FeS'y
FeS M@) Como se ha visto en el capitulo 4, las NPs de kestrai cubren un
intervalo amplio de depleciones, y esto podria deberse &aguiciencias en la formacion
y destruccién de los granos de polvo en los ambientes riceadono y ricos en oxigeno

109
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son distintas. De ser asi, podria haber una relacion emstaelaleciones encontradas en la
muestra de NPs y los rasgos de polvo en el infrarrojo.

6.2 Analisis de los datos de Spitzer

6.2.1 Telescopio Spitzer

El telescopio espaciaSpitzerdlALeJ:n_er_el_dll_ZD_M) cubre el intervalo espectral 5.2n38

por lo que es muy adecuado para el estudio de diferentessrdsgaolvo presentes en las
NPs. El espectrégrafo a bordo del telescopRS (InfraRed Spectrograp al.
), dispone de cuatro modulos de observacién: SL, LL, $H.yEl nombre de cada
uno de ellos proviene de la combinacion del intervalo de itadgde ondas que cubre
(Short/Long) y la resoluciéon (Low/High). La tabla 6.1 muaska informacion relativa a
cada uno de estos médulos: el nimero de 6rdenes que tiemger@hio en longitud de
onda, el tamafio de las aperturas y de los pixeles y la redolugl IRStiene dos modos de
operacion:staringy mapping y en ambos modos se observa el objeto siguiendo la misma
secuencia de observacion: SL2, SL1, SH, LL2, LL1, LH. El mst@winges el mas sencillo

y en él se observa el objeto colocando la rendija en dos posisidistintas (nos referire-
mos a cada una de estas posiciones coody. Como cada rendija tiene una orientacion
distinta, no vamos a tener la misma region del objeto en cadae los mddulos en el caso
de objetos extensos. En el mosh@ppingla rendija se va moviendo en pequeios pasos en
paralelo y/o perpendicular, mapeando el objeto y obtemiahéinal un cubo de datos.

TABLA 6.1: Modulos de Spitzer

Médulo Ordenes A\ (um) Apertura (arcseg Pixel () Resolucion

SL1 1 7.4-145 3.X57 1.8 61-120
SL2 2 5.2-7.7 3.857 1.8 60-127
SL2-extra 3 7.3-8.7 3657 1.8 60-127
LL1 1 19.5-38  10.%168 5.1 58-112
LL2 2 14.0-21.3 10.%168 5.1 57-126
LL2-extra 3 19.4-21.7 10xX168 5.1 57-126
SH 11-20 9.9-19.6 4x11.3 2.3 600

LH 11-20 18.7-37.2 11422.3 4.5 600

6.2.2 Reduccion de los datos

Del total de 57 NPs que forman nuestra muestra, sélo 27 tiespectros d&pitzerque
podamos utilizar, descartando los espectros de JnEr 1 y NEBZ Borque son demasiado
ruidosos como para identificar algin rasgo de polvo. Esta¢Fx7han sido observadas en
distintos programas y con diferentes modulos, de forma engo espectral cubierto y
la resolucion no son los mismos en todos los objetos. Losatlifes programas de los que
hemos tomado los datos son: ID 45 (PI: T. Roellig), ID 93 (PICpuikshank), ID 1427
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(programa de calibracion), ID 3633 (PI: M. Bobrowsky), ID 882PI: G. Fazio), ID 30550
(PI: J. R. Houck), ID 40115 (PI: G. Fazio), ID 50261 (PI: L. Staellini), ID 30430, 40536
(PI: H. Dinnerstein), ID 20049 (PI: K. Kwitter), ID 50168 (RD. de Marco), ID 1406 (PI:
L. Armus).

Todos los datos que nosotros hemos analizado han sido igdguen el modstaringy
pre-procesados utilizando diferenpggelinespara la reduccion de datos. Nuestra reduccion
comienza a partir de los archivos llamad®SD (Basic Calibrated Data), que ya han sido
corregidos de efectos de linealidad, sustraidos de dark,lgseque se han eliminado los
rayos cosmicos y se les ha realizado la correccién de canfgrossp Como se comenté mas
arriba, en este modo se observa cada objeto (con cada m&tults posicionesndy
ligeramente diferentes a lo largo de la rendija. En el Ap&i@ mostramos las posiciones
de rendija en las que se observo cada NP.

En primer lugar, hemos realizado un promedio de las difese@posiciones para cada
nod mediante la rutinaoad de IDL. El siguiente paso es eliminar la contribucion del
cielo, y el procedimiento depende del médulo que se estézandb. Los dos mddulos de
baja resolucion (SLy LL) cuentan a su vez con dos submodulad (1y LL2, SL: SL1y
SL2) que observan simultaneamente, por lo tanto, cuandohmd&dulo (por ejemplo SL1)
esta apuntando al objeto, el otro (SL2) estard observandele| y viceversa. Hacemos
uso de esta caracteristica para realizar la sustracciéoialel por ejemplo, usamos los
datos tomados en LL1 (o0 SL1), mientras el objeto se obsem@abal?2 (SL2), para restar
el cielo en LL1 (SL1), y viceversa. Teniendo en cuenta la sepadn entre sub-modulos
y la posicion de los objetos en las rendijas, este procedimifinciona bien en objetos
con tamafios menores a unos' 6fara objetos mas extensos y también en el caso de los
modulos de alta resolucion se necesitan observacionesalét cielo para poder eliminar
correctamente su contribucién. En algunos casos, en losajbay observaciones de cielo,
no hemos realizado ninguna sustraccién, pero como sélos/aratlizar los espectros para
identificar los rasgos de polvo este hecho no nos afecta.

Una vez que a los espectros se les ha sustraido el cielaantibs la tarear scl ean
de IDL para eliminar los pixeles malos aplicando una mastif&eente para cada objeto;
las mascaras estan disponibles para cada campafia en la tueasen datos. La cali-
bracion en longitud de onda se realiza utilizando diferefuentes brillantes que han sido
observadas para los médulos. La calibracion en flujo sezeealitomaticamente con la
tareaspi cel (SpitzerlRS Custom Extractor) que ajusta las observaciones de dedl@&str
estandar (una para los médulos de alta resolucion y otralpaide baja resolucidon) a un
modelo de atmoésferas (Decin etlal. 2004) utilizando poliesrde orden menor a tres para
cada orden en cada modulo. En el caso de las fuentes extsnsasesario aplicar factores
de correccion para tener en cuenta que la emision del olgetals de la rendija. Con esta
misma rutina se realiza la extraccion del espectro unidsmeal segun la fuente sea pun-
tual o extensa. En este punto disponemos, para cada olgetio, €spectro unidimensional
para cada uno de los dosdsde cada mdédulo observado. El Ultimo paso de la reduccion

http://irsa.ipac.caltech.edu/data/SPITZER/docsAtatlysistools/tools/coad/
2http://irsa.ipac.caltech.edu/data/SPITZER/docshtatlysistools/tools/irsclean/
3http://irsa.ipac.caltech.edu/data/SPITZER/docshtatlysistools/tools/spice/
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es utilizar el programanar tf (Higdon et all 2004) para eliminar los bordes de cada orden
gue suelen presentar saltos u otro tipo de defectos, y parbicar los dosiodscon el fin

de obtener un unico espectro final. Los pasos que hemos sdatgidtio de este programa
son:

1. Exploramos cada uno de los dogdsen cada médulo por separado para eliminar
manualmente los pixeles malos, generalmente los pixeléssdextremos de cada
orden presentan saltos que eliminamos.

2. En los médulos con varios 6rdenes, exploramos las regid@solapamiento ya que
en la zona “mas roja” de cada orden (longitudes de onda mslylareensibilidad es
menor, y eliminamos los pixeles donde el ruido es mayor.

3. En el caso de los mdédulos de alta resolucién existen Batganterferencia que se
pueden eliminar con la tarekefringe.

4. Una vez que hemos realizado los pasos anteriores paraicadie los dosiodsde
un determinado médulo, los promediamos para obtener urespkctro por modulo.

5. Para suavizar el ruido degradamos un poco los espectersads con los médulos de
alta resolucion con una funcion de tipo boxcar. Se fija la areclotal a media altura
de la funcién igual a 0.0gm para SH y 0.08:m para LH (ya que estos valores nos
permiten suavizar el ruido de los espectros sin perderrirdoron sobre los rasgos de
polvo), para cada valor dese calcula un valor del flujo promediando los valores que
se encuentran dentro de un determinado intervalo.

Como las aperturas de cada modulo del IRS son distintas, elaapigetos observados
con varios médulos, si el tamafio del objeto es mayor al tardaifias aperturas, tendremos
gue escalar los espectros obtenidos entre si. Para elltplicaimos los espectros de los
modulos SL, LL, y SH por un factor de escala (entre 1.1y 7) deareaque empaten con el
espectro de LH con mayor tamafio de apertura. Mas detalles &mlp este procedimiento
se pueden encuentran en los manualeRas.

6.3 Rasgos de polvo

Los espectros infrarrojos de las NPs muestran un fuerténcanproducido por la emision
térmica del polvo que todavia esta presente en la envolttoanestelar con el pico de
emision entre 20 y 5Qm, asi como diferentes lineas estrechas de emision nebdaggs
anchos debidos a los granos de polvo. Aunque ultimamentst&e éetectando e identifi-
cando nuevos rasgos de polvo, nosotros vamos a restringgtrouanalisis a aquellos que
son, en principio, mas facilmente detectables: PAHs, Si€Gasjo ancho en 30m Yy los
silicatos amorfos y cristalinos; y que ademas, estan asoeia un tipo de ambiente deter-
minado (rico en carbono o en oxigeno). Utilizamos tanto $peetros d&pitzergue hemos
tomado de la base de datos, como identificaciones realizadatatos ddﬁoml.
@) y con observaciones desde tierra que hemos recopiéaldditeratura.

“http://irsa.ipac.caltech.edu/data/SPITZER/docsatalysistools/tools/contributed/irs/smart/
Shttp://irsa.ipac.caltech.edu/data/SPITZER/doc#/gisstrumenthandbook/1
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6.3.1 Hidrocarburos policiclicos aromaticos

Los hidrocarburos policiclicos aromaticos (PAHs por sggasi en inglés) son moléculas
organicas complejas cuyos atomos se encuentran situatlms éa el mismo plano. Estas
moléculas estan compuestas por anillos hexagonales cmostte hidrogeno u otros radi-
cales ligados a atomos de carbo-OOS) y su tamaidesde moléculas con 10
atomos de carbono hasta complejos con mas de 100 atomosdeaate han encontrado
rasgos de emision asociados a PAHs en una gran variedadedesotbpmo nebulosas plane-
%s, regiones H II, nubes proto-estelares, y galaxiad@monacion estelam;%el al.
).

Teniendo en cuenta el escenario clasico de la formacion be,pdonde los granos
de polvo carbonaceo se forman en ambientes ricos en carpdéow silicatos y 6xidos en
ambientes ricos en oxigeno, y dada la naturaleza de estésutad, se espera que los PAHs
se formen en las atmosferas frias de las estrellas ricasrbanta Observacionalmente
no hay evidencia de rasgos de polvo en estrellas AGB, perorsddiactado PAHSs en las
fases evolutivas posteriores: estrellas post-AGB y NPguése ha interpretado como una
prueba indirecta de que las estrellas tardias de baja ntasaem carbono son la fuente de
PAHSs en el medio interestelmo&. El hecho dengse vean en sus antecesoras
tendria que ver con la baja temperatura en estas estretasres a 4000 K. A medida que la
estrella va evolucionando en su camino hacia la fase de &teamza, la temperatura efectiva
del objeto central aumenta y seria entonces cuando se ahdes/PAHSs M@&.
Sin embargo, esta conclusién se ve afectada por el hechededa detectado la presencia
de agua en estrellas ricas en carbono (ver por ejemplo, Neetfal. 2011) y moléculas
como CH, y HCN en envolturas ricas en oxigeno (ver por ejemplo, Bujaireball 1994);
lo que indica que la molécula de CO puede llegar a disociaasen@rgia de disociacion es
11.1 eV) permitiendo que se formen diferentes compuestaseastrellas. Recientemente,

- i I|._(2d11) proponen que los PAHs tambidriggoformarse en los
toros densos y ricos en oxigeno situados alrededor de a@stiellas post-AGB, después
de que la molécula de CO se haya disociado y haya atomos de @ithlgs para formar
estas moléculas. Se necesitan estrellas centrales loesticiente calientes como para
generar los fotones capaces de disociar la molécula de~d® {00 K). Este resultado
apuntaria a que la deteccién de PAHs no es exclusiva de aebigoos en carbono, se
comentard mas sobre este tema en la se€ciéd 6.3.4.

En la tabld 6.2 mostramos todas las NPs de la muestra en ldsagugetecciones de
PAHSs, bien sea a partir de nuestras identificaciones en pec#es deSpitzer(figurad 6.1,
y[6.3) u otras identificaciones tomadas de la literattnda tabla sefialamos las NPs en
las que los rasgos de PAHs se identifican claramente (repaeise por el simbolg), las
NPs en las que la identificacion es dudosa (simbBplg aquellas en las que no se detectan
rasgos de PAHs (simbolw). Algunos de los espectros @&pitzerya han sido publicados
por otros autores, pero nosotros los hemos reducido de ryuemoefirmamos los rasgos ya
detectados.
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TABLA 6.2: Rasgos de polvo |: PAHs

Objeto PAHs 6.2m 7.7um 8.6um 11.2ym 12.7um Comentarios
Cn1-5 v Vv vV v/ vV vV Spitzer(1,7)
DdDm 1 X . X X X X Spitzer(2,7)
H 1-50 V4 v/ v/ X Spitzer(1,7)
Hu 2-1 Vv . v/ ? Spitzer(7)
IC 418 vV vV V? ISO(3) y Spitzer(7)
IC 2165 V7 e . V? X Spitzer(7)
IC 3568 X7 X X X ISO(3)
IC 4406 x? X X X ISO(3)
IC 4846 Vv V? V7 v Vv X Spitzer(7)
M 1-20 Vv Vv Vv Vv Vv V7 Spitzer(1,7)
M 1-42 4 v V7 X v V7 Spitzer(7)
M 2-27 vV vV vV vV vV V7 Spitzer(1,7)
M 2-31 N4 v vV vV vV V7 Spitzer(4,7)
M 2-42 Vv X V7 X v/ V7 Spitzer(7)
MyCn 18 Vv Vv Vv V7 Vv Vv Spitzer(7)
NGC 40 vV vV v vV vV vV Spitzer(7)
NGC 2392 / X v/ vV X X Spitzer(7)
NGC 3132 / vV v V7 vV V7 Spitzer(7)
NGC 3242 / X V7 X v/ V7 Spitzer(7)
NGC 3918 /? . e e V7 X Spitzer(7)
NGC 6153  x? X X X X X ISO(5)
NGC 6210 / V7 V7 X v ? Spitzer(7)
NGC 6439 / v/ v/ X v/ V? Spitzer(7)
NGC 6543  x? X X X X X ISO(5)
NGC 6572 / . vV v X Desde tierra (6)
NGC 6720 / V? vV vV v V? Spitzer(7)
NGC 6741 / e . e vV V7 Spitzer(7)
NGC 6818 / v/ X V7 V7 V7 Spitzer(7)
NGC 6826 /? e V? X Spitzer(7)
NGC 6884 / e v/ X Spitzer(7)
NGC 7026 / v vV X v V7 Spitzer(7)
NGC 7662  x7? . X X Spitzer(7)
Notas.

y/ indica que hemos identificado el rasgoindica que no hemos identificado el rasgo,

/? indica una identificacion dudosa, y. indica que no hay informacion en este rango espectral.
Referencias.

(1) Perea-Calderodn et al. (2009); (2) Henry et al. (2008)C@hen & Barlow (2005);

(4) Gutenkunst et al. (2008); (5) Bernard-Salas & Tielet¥)8); (6) Hora et al. (1990); (7) este trabajo.

Usando espectros d&0, Bernard-Salas & Tielehs (2005)|y Cohen & Barlaw (2005)
descartan la presencia de PAHs en IC 3568, IC 4406, NGC 6156@ Bb43, pero las
no detecciones de PAHSs a partir de espectrokS@ehay que tomarlas con precaucion, ya
gue, en los espectros &pitzerde NGC 6210 y NGC 6720, nosotros observamos rasgos de
PAHSs, que previamente habian sido descartados en los expdetSO (Cohen & Barlow
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). Por lo tanto, estas no detecciones las consideramdséan dudosas. El espectro de
NGC 7662 es bastante ruidoso (espectro inferior de la figijayécubre sélo el intervalo
~ 10 — 20pum, de forma que en esta NP tampoco podemos descartar de fofimitivde

la presencia de PAHs. La no deteccion en la NP DdDm 1 (espid&aor de la figura
[6.2) es mas fiable, ya que nosotros, al iguallque Henry et@08§2 no detectamos PAHs
en los espectros dgpitzer Esto podria estar relacionado con el hecho de que esta NP del
halo tiene una menor metalicidad que el resto de las NPs dedatra o con el hecho de
gue se encuentra en el halo. Las NPs con identificacion dwsbosiC 2165, NGC 3918,
y NGC 6826, en las que s6lo detectamos de forma dudosa el eas@d.2um, y en el
intervalo espectral del que disponemesl(0—20um) no identificamos otros rasgos. En
estas tres NPs la posicion de la rendija esta alejada detéagaantral, por lo que si los PAHs
se encuentran en la region mas central no se estarian abderenque en NGC 6741 la
rendija parece estar situada completamente fuera deboppet observa un rasgo de PAHs
en 7.7um muy intenso.

En total, de las 32 NPs con informacién, podemos decir quee23lals muestran rasgos
claros de PAHs, ocho tienen rasgos dudosos o0 no podemostdesagresencia de PAHs
de forma definitiva, y sdlo DdDm 1 muestra ausencia clara désP&on todo esto podemos
concluir que la presencia de PAHs en la muestra de NPs es eeuyefite, casi todas ellas
presentan rasgos de PAHS en sus espectros infrarrojos, adeonps descartarlos debido a
la mala calidad de los espectros infrarrojos o0 a la menorramaeespectral de los mismos.

Una de las correlaciones mas estudiadas en referencia aAlds €& aguella en-
tre el cociente de abundancias C/O y la intensidad de estgssré(&o_cne_el_émb&
Cohen & Barlow 2005; Smith & McLean 2Q|O8), ya que suele sup@ngue las NPs con
valores de C/O altos exhibiran PAHs en sus espectros, msemilas NPs con C/O bajos
mostraran silicatos pero no PAHs (mas adelante veremosstpe@es uertoiMjal
(@ﬁ) estudian 15 NPs y obtienen un coeficiente de coréelamitre los valores de C/Oy
la anchura equivalente del rasgo en3u3de 0.77 con un nivel de confianza de 99.6%. Hay
que mencionar que los valores de C/O los toman de diferentesefsi que probablemente
utilizan métodos distintos, por lo que estos valores sotahsss inciertos. Por otro lado,

[(ZD_d5) analizan la correlacion entre C/O y loserges/ (7. 7um)/I(IR) y
I1(11.3um)/I(IR), dondel(IR) es la luminosidad total en el infrarrojo, obteniendoftmen-
tes de correlacion de Pearson de 0.76 y 0.71 respectivamessemuestras que estudian
Cohen & Barlow ((2005) son de 15 y 12 NPs respectivamente. Adembisnen que el
limite superior en C/O a partir del cual ya no se produciriarié&gi®n de PAHs es 0.3§72]
gue esta de acuerdo con el valor de 0.6 encontradb_pQLBQ_cHG(I%) Por uItlmo
'Smith & Mclean l(ZD_OJ8) obtienen una correlacion entre la anzlequivalente del rasgo en
3.3 um y C/O para cinco NPs, pero no especifican los parametros dekajil limite de
deteccion de PAHs segun estos autores se encuentra en C/e4=0@28.

Nosotros hemos utilizado la herramieRAHf i t de IDL para ajustar los rasgos de
PAHs y medir su anchura equivalente y su intensidad. Estarnernta realiza un ajuste
a los espectros suponiendo un continuo de polvo, un congéstelar, rasgos de polvo, y
varias lineas de emision del gas (Smith et al. 2007). Sol®eafelas NPs con espectros de
Spitzerpodemos utilizar esta herramienta (porque el rango esppelettas observaciones es
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menor al rango espectral requerido por este programa), lfadesélo en algunas el ajuste
arroja valores fiables de las anchuras equivalentes. Corrosieatos no recuperamos
las relaciones empiricas mencionadas anteriormente, fagra@ue destacar que muchos
de los objetos de nuestra muestra son NPs extensas, en |psojablemente no estamos
atrapando toda la informacion dentro de las rendijaSpiezer Ademas, en las NPs donde
haya emision de SiC, ésta estara dominando y las intensigaateshuras equivalentes de
los PAHs que estan en esta zona y que son los mas faciles de sedn mas inciertas

(como es el caso de IC 418 o0 Hu 2-1).

6.3.2 Carburo de silicio

El rasgo ancho que se observa en algunos objetos entie W13 ym y que presenta un
maximo en el intervalo 10.8—11,7n se atribuye generalmente al SiC (Treffers & Cohen
@) Segummg) en las estrellas ricas en cartmsmcompuestos que se forman
predominantemente son grafito, carbono amorfo y carburdidie sAunque este rasgo es
muy frecuente en las estrellas AGB Galacticas, parece que @® tanto en las NPs. IC
418 y NGC 6572 fueron las primeras NPs en las que se identﬁteérasgoMél.
), ¥, hasta el momento solo ha sido detectado en unas piiRsGalacticas (ver por

ejemploLC.a.sa.ssus_eﬂa.L_ZQkﬂlb,a).

Nosotros identificamos este rasgo en el espectrSpizerde tres NPs de la muestra,
IC 418, M 1-20 y Hu 2-1 (Fig[C6l4). Sobre este rasgo ancho hpgreuestos diferentes
rasgos de PAHs y las lineas nebulares de [S V] 1015% [Ne 11] 12.81um. Estas tres NPs
tienen rasgos de PAHs muy intensos. Adeﬁés.&a&as&ds@@ﬂ)&) identifican este
rasgo en los espectros de IC 2165 y NGC 6572 tomados con stapie UKIRT (United
Kingdom Infra-Red Telescope) en el rango 8+i3, sin embargo en el espectro 8pitzer
de IC 2165 nosotros no observamos este rasgo (ver figuraa8idjue catalogamos como
dudosa la identificacion de SiC en estas NPs.

6.3.3 El rasgo en 3@m
Este rasgo es frecuente en el espectro de estrellas evwddeis ricas en carbono, se

ha detectado en estrellas AGB, post-AGB, y NPs (Forrest 2081 ; iHQny et a|||_0_02
lHQn;L&_B_o_uwmaH_ZD_d4L_Zhang_QtJéL_2®9b y referencias). Semdté desde 25 a 4am

y puede ser muy intenso (alcanzando hasta un 30% de la luichéglosn infrarrojo en algu-
nas estrellas post-AGB y NPs (Hony etal. 2002). Ha sidouwttdba diferentes compuestos
y, aunque todavia esta en debate, parece que el candidatiuent&ses el MgS (o algun
otro material carbonaceo atn no identificado Hony et al. [208any & Bouwman @64)
proponen que los granos de MgS podrian encontrarse en waaaégterna y relativamente
alejada de las estrellas.
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FIGURA 6.1: Espectros de IRSpitzerdonde se encuentran los rasgos de los PAHs en 6.2,
7.7,8.6,11.2,y 12.7m.
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FIGURA 6.2: Espectros de IRSpitzerdonde se encuentran los rasgos de los PAHs en 6.2,
7.7,8.6,11.2,y 12.7m.
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FIGURA 6.3: Espectros de IRSpitzerdonde se encuentran los rasgos de PAHs en 6.2,
7.7,8.6,11.2,y 12.7m. Los espectros de estas NPs tienen una cobertura espeetrat. m
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FIGURA 6.4: Espectros de IRSpitzerde M 1-20, IC 418 y Hu 2-1 donde se observa el
rasgo de SiC.

Como los espectros depitzerllegan solo hasta 37.2m, podriamos estar perdiendo
informacion de este rasgo. Nosotros identificamos este esgos NPs, NGC 3242y M 1-
20. M 1-20 es una NP con polvo rico en C, ademas de PAHSs, SiC, gg de 3Q:m, tiene
fullerenos|(Garcia-Hernandez et al. 2010). En NGC 3242nadele este rasgo, detectamos
PAHSs, mientras que no hay rasgos de silicatos. Por otro . 2) identifica
el rasgo de 3Q:m en NGC 40, NGC 3918, NGC 6826, y IC 418 utilizando espectros de
ISO y modelando el rasgo. Nosotros no observamos este rasgG€ 40 (que es la Unica
de estas tres NPs para las que hay datos en esas longitudedajielo que probablemente
se debe a que la zona de la NP muestreadd®0ry Spitzeres diferente. Mientras que
la apertura déSO (~440 arset) cubriria casi toda la NP, el médulo de alta resolucién de
Spitzercubre un area aproximada de 248 atseasi la mitad que la d&SO. En la tabla
mostramos las NPs de la muestra que muestran los rasgosvdeagoktiados a ambientes
ricos en carbono: SiC y el rasgo de /3.
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TABLA 6.3: Rasgos de polvo II: SiC y rasgo en gt

Objeto SiC  3Qum Comentarios
Cn1-5 X X Spitzer(1,7)
DdDm 1 X X Spitzer(2,7)

H 1-50 X X Spitzer(1,7)
Hu 2-1 v e Spitzer(7)

IC 418 vV vV ISO(3), Spitzer(7)
IC 2165 V7 e Spitzer

IC 3568 . ISO(no hay informacién)
IC 4406 . - ISO(no hay informacién)
IC 4846 X X Spitzer(7)

M 1-20 v V4 Spitzer(1,7)

M 1-42 X X Spitzer(7)

M 2-27 X X Spitzer(1,7)

M 2-31 X X Spitzer(4,7)

M 2-42 X X Spitzer(7)
MyCn 18 X X Spitzer(7)
NGC 40 X Vv ISO(3), Spitzer
NGC 2392 x X Spitzer(7)
NGC 3132 x X Spitzer(7)
NGC 3242 x Vv Spitzer(7)
NGC 3918 x Vv ISO(3), Spitzer
NGC 6153 x X ISO(5)
NGC 6210 x X Spitzer(7)
NGC 6439 x X Spitzer(7)
NGC 6543 x X ISO(5)
NGC 6572 /7 Datos desde tierra (5,6)
NGC 6720 x Spitzer(7)
NGC 6741 x e Spitzer(7)
NGC 6818 x X Spitzer(7)
NGC 6826 x Vv ISO(3), Spitzer(7)
NGC 6884 x e Spitzer(7)
NGC 7026  x X Spitzer(7)
NGC 7662 x Spitzer(7)
Notas.

4/ indica que hemos identificado el rasgo,

x indica que no hemos identificado el rasgo,

/? indica una identificacion dudosa, y

... indica que no hay informacién en este rango espectral.

Referencias.

(1) Perea-Calderdn et al. (2009); (2) Henry et al. (2008);

(3) Hony et al. (2002); (4) Gutenkunst et al. (2008);

(5) Casassus et al. (2001b); (6) Hora et al. (1990); (7) eat&jo.
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6.3.4 Silicatos cristalinos y amorfos

Los silicatos son la forma mas comun de minerales en el sissetar (Molster et al. 2004),
se forman en los vientos de las estrellas AGB, después soricaoidis, destruidos, y pro-
bablemente vuelven a formarse en el medio interestelamasieson una parte importante
del polvo que se encuentra en los discos protoplanet). Los elementos
fundamentales que forman parte de los silicatos son O, Sy, Mg, y en un grado mucho
menor Cay Al LO). Los silicatos amorfos produ@sgos suaves y anchos en
9.8 um [relacionado con un modo de vibracién llamaetching(estiramiento) del enlace
Si—0]y en 18.5um [debido a un modo llamadoending(doblez) de O-Si—O], mientras que
los silicatos cristalinos producen rasgos estrechos yda8lalrededor de 23.5, 27.5y 33.8
(m , y referencias ahi). En el medio interestedagrscuentran generalmente
en estado amorfo con una fraccion de cristalinidad en masa@2% — 5%
IZOQi;LKQmp_QLeI_éL_ZQM , mientras que en el medio circefegsta proporcion en masa
es 10%—15%@“@510). El hecho de que se formen ssicatstalinos o amorfos
depende de la temperatura de formacion, por encima de latatopa de cristalizacion, se
forman los silicatos cristalinos y por debajo de ella, Iaags se solidifican en forma amorfa
(Molster et al! 2004). Existen diferentes procesos a loolaig la vida de estos granos de
polvo que pueden modificar su estructura, pasando de an@ocfistalinos y viceversa. Por
ejemplo, los granos amorfos pueden cristalizarse por posage templado o vaporizaciény
recondensacion, mientras que los silicatos cristalinesl@un volverse amorfos por la accion
de rayos c6smicos o colisiones entre granos (Molsterlle0a#)2

En la tabld 6.4 mostramos los rasgos de silicatos identdicad las NPs de la muestra,
hemos detectado silicatos amorfos en DdDm 1 (que ya hallianlstectados anteriormente
poriHenry et al. 2008) y en MyCn 18. Ademas, Beintema (1998) y®erSalas & Tielens

) detectan silicatos amorfos en NGC 6153 (identificadudosa segun los autores) y

en NGC 6543. Es decir, que sélo tres (o0 quizas cuatro) de [&P20con espectros infra-
rrojos en los que, por el intervalo espectral cubierto, slpn detectar silicatos amorfos,
los muestran. Segdm Bernard-Salas bLaI._(JZOOQ) el hechoadsgy pocas NPs muestren
silicatos amorfos seria consecuencia de que a medida qabuéosa se expande, los granos
de polvo de tipo silicato se enfrian y ya no son tan eficiemeswtir a 10um. Por otro lado,
detectamos silicatos cristalinos en 15 (o quizas 16) NPasi21 con espectros adecuados.
En NGC 40 y M 1-20 podemos descartar la presencia de silioadagpatible con el hecho
de que estas dos NPs parecen ser ricas en carbono ya queampedio carbonaceo (SiC
y/o el rasgo de 3Ppm). No podemos descartar la presencia de silicatos crietadin IC 4846
y NGC 6818, debido a que sus espectros son bastantes ruidosdas figuras 615 ly 6.6
mostramos las 18 NPs que tienen espectraSalizeren la region donde se encuentran los
silicatos cristalinos, los espectros estan ordenadosidagidtensidad de estos rasgos.
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FIGURA 6.5: Espectros de IRSpitzerdonde se marcan los rasgos de los silicatos cristal-
inos alrededor de 23.5, 27.5y 33.8..
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FIGURA 6.6: Espectros de IRSpitzerdonde se marcan los rasgos de los silicatos cristal-
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TABLA 6.4: Rasgos de polvo lll: Silicatos

Objeto Silicatos amorfos Silicatos cristalinos Comengario
Cn1-5 X v Spitzer(1,6)
DdDm 1 v V7 Spitzer(2,6)

H 1-50 X Vv Spitzer(1,6)
Hu 2-1 e Spitzer

IC 3568 ISO

IC 4406 ISO

IC 418 Spitzer

IC 2165 o o Spitzer

IC 4846 X X7 Spitzer(6)

M 1-20 X X Spitzer(1)

M 1-42 X vV Spitzer(6)

M 2-27 X Vv Spitzer(1)

M 2-31 X Vv Spitzer(3)

M 2-42 X Vv Spitzer(6)
MyCn 18 vV vV Spitzer(6)
NGC 40 X X Spitzer(6)
NGC 2392 X X Spitzer(6)
NGC 3132 X V7 Spitzer(6)
NGC 3242 X X Spitzer(6)
NGC 3918 e ? Spitzer, ISQ4,6)
NGC 6153 V? v ISO(4,5)
NGC 6210 X v Spitzer(6)
NGC 6439 X Vv Spitzer(6)
NGC 6543 Vv Vv ISO(4,5)
NGC 6572 . e Datos desde tierra
NGC 6720 Spitzer
NGC 6741 o o Spitzer
NGC 6818 X X7 Spitzer(6)
NGC 6826 Spitzer
NGC 6884 e e Spitzer
NGC 7026 X vV Spitzer(6)
NGC 7662 o Spitzer(ruidoso)

NOTAS.—/ indica que hemos identificado el rasgo,indica que no hemos identificado el
rasgo, ? indica identificacién dudosa, y. indica que no hay informacién en este rango
espectral.

REF.— (1) Perea-Calderdn et al. (2009):/(2) Henry bt al. €20@) Gutenkunst et al. (2008):;
(4)Beintema!(1998); (5) Bernard-Salas & Tielens (2005)pie trabajo.
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Molster et al. ((2002) estudiaron una muestra de estrellabigonadas (AGB, post-
AGB, NPs y estrellas masivas), y basandose en el aspecto dergslejos de silicatos
cristalinos alrededor de 23.5, 27.5 y 33, clasificaron a dichas estrellas en dos tipos:
aquellas que muestran un disco y aquellas sin disco (o fsieateflujo de material en todas
las direcciones) y determinaron un espectro promedio dewaalde estos dos grupos de es-
trellas (figurd 6.17). Aungue los rasgos se presentan en atippssde fuentes, estos autores
concluyen que son mas intensos (y por tanto tienen una abciadde silicatos cristalinos
mayor) en aquellas fuentes con un disco. Adetné.s._Mglslﬂ(bmi) proponen que la his-
toria de formacion de estos granos habria sido diferentenbostipos de fuentes. Mientras
gue en las estrellas con disco, la cristalizacion habriaridcuen el disco a baja tempe-
ratura, en las fuentes con flujo de material esférico, ldatizacion habria ocurrido cerca
de la estrella y por tanto a una temperatura mayor. Los esggutomedios de las fuentes
estudiadas deLM.QISI&I’_QtJdL_(ZLbOZ) se muestran en la figdrpaBa los complejos de sili-
catos cristalinos alrededor de 281, 28 um y 33 um; se puede observar la diferencia en los
rasgos entre uno y otro tipo de fuentes. En la fijurh 6.8 nmassain acercamiento a estos
tres complejos de silicatos cristalinos en las NPs NGC 702531, MyCn 18, NGC 6439,

y M 2-27 (que son los objetos con los rasgos mas prominentel@xcepcion de M 2-42
cuyo espectro es de menor resolucion), en los que, seguedaokados de_Molster etlal.
), la forma e intensidad indica que la fuente de emiprdriene probablemente de
un disco. Las NPs del disco NGC 7026 como MyCn 18 estan cladificaomo NPs de
tipo bipolar, en las que se espera la presencia de un distedr de la estrella, donde se
encontrarian estos silicatos. No sabemos la morfologiasiettas tres NPs del bulbo.

Desde los afios 90, se ha detectado la presencia simultaRé&lde silicatos en objetos
post-AGB y NPs (ver por ejemplo, Waters etlal. 1998; Cohen!€909). En el caso de
las NPs, en un principio se asoci6 este fenébmeno a objetapa@@NC], pero posterior-
mente se ha comprobado que no esta restringido a NPs con weldaesentral de tipo
[WC] (Perea-Calderén [. 2009). La explicacién clasica pata fenomeno es que la
estrella, originalmente rica en oxigeno, formo silicatog ge encuentran en un disco, y
posteriormente sufrié un cambio en su quimica, pasando &cseen carbono, formando
entonces los PAHSs, en una fase mas reciente. Perea-Caldel6(2009) discuten dife-
rentes mecanismos que podrian explicar este fendmenoidorammno doble-quimica, que
se aplican a NPs gue tienen en la actualidad una quimicamicarbono. Recientemente
Guzman-Ramirez et al. (2011) sugieren otra explicacion lparastrellas centrales de las
NPs del bulbo, que son mas viejas y menos masivas que lasstdel gipor lo tanto no
esperamos que en ellas ocurra el tercer dragado que calaiagiimica de la estrella
de rica en oxigeno a rica en carbono. Segun estos autoregriadion de PAHs podria
tener lugar en toros de material denso localizados alredidta estrella central, donde la
molécula de CO se habria disociado previamente. Ellos etramenna relacion entre la
intensidad de los PAHs y la morfologia de las NPs que estythgmresencia de un toro).
Otra posibilidad es que la emisidn de los PAHs venga del matkoestelar alrededor de la
NP. En nuestra muestra de NPs, en 13 de las 16 NPs en las que detéetado silicatos
también hay presencia de PAHSs, las excepciones son DADMQ,0N63, y NGC 6543, en
estas dos ultimas no disponemos de espectr@piteer aunque Bernard-Sal Tielens
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FIGURA 6.7: Espectro promedio normalizado de los complejo23,m, 28 ym y 33
pm para todas las fuentes con un disco y sin disco (Molster 20aPR).

) han descartado la presencia de PAHs con especti@®Od&n la secciom 6l4 se
discutird mas sobre este asunto en relacion al cocienteushelabcias C/O.
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6.3.5 Otros rasgos de polvo

Existe un rasgo en 24m que se ha atribuido a multitud de compuestos como agrega-
dos de PAHSs, granos de carbono amorfo hidrogenado (HACgréumbs, nanodiamantes,
granos de SIiC junto con SjQagregados de TiC, y recientemente FeO (ver por ejemplo
von Helden et al. 2000; Zhang et al. 2009a). El problema gesemtan casi todos estos
compuestos es que requieren valores peculiares de lasaafmiasi de algunos elementos
para poder reproducir las intensidades que se observan.erﬁ@uienté_c_er_rigpge_eﬂal.

) han encontrado una correlacion entre la intensiéadste rasgo y la de los ras-
gos en 5y 18:m asociados con hidrocarburos, que apuntaria hacia un ccgedn de
ambos. Este rasgo solo ha sido observado en algunas aspre&AGB (0 proto-NP)
ricas en carbono, pobres en metales y enriquecidas en ettheiQKWQk etall 1999;
Van Winckel & Reynie si_0_¢0) y solo en tres NPs: IC 418, NGC yONGC 6369,
(Hony et al! 2001 Volk 2003), y tres estrellas ABKB_(Q_QLqunﬂLHZQﬂ) Parece que el
compuesto se formaria durante la fase de AGB o un poco degpgés seria destruido
faciimente a medida que la radiacion de la estrella se enelUi@errigone et al. 2011).
Aunque nosotros no detectamos este rasgo en ninguno deplestres deSpitzerde las
NPs de la muestra, como mencionamos mas arriba, ha siddiickeda en IC 418 y NGC 40
(Hony et all 2001; Volk 2003) con datos 0. En el caso de NGC 40 nuestra no deteccién
puede deberse, como en el caso del rasgo em3@ la diferencia en las aperturas de estos
dos telescopios, ya que la apertural86® es~ 5—7 veces mayor que la dgpitzerpara
A <20um;y en el caso de IC 418 el espectro$j@tzerque tenemos sélo cubre el intervalo
~10-20um. Estas dos NPs en las que se ha identificado el rasgo genZon objetos
ricos en C, con el rasgo de $h, y en el caso de IC 418 también muestra el rasgo de SiC.

Existen otros rasgos que se suelen relacionar con la emdsid®AHs. Por un lado,
una meseta entre 10-14n formada por rasgos anchos y prominentes que se superpone
a la emision de PAHs y que se ha asociado a agregados de PAH=n(&@arlow 2005;
Bernard-Salas et Al. 2d09), y por otro lado, pequefias pn@nbias entre 6—8Am, y en 17.5
pm, 19.5m que podrian deberse a la presencia de carbono amorfo hidrg€¢HAC) o
igualmente a agregados de PAHs (Bernard-Salaslet al. 20@g&nencias). La NP Cn 1-5
es un ejemplo claro en el que se observan los dos tipos destamgmtras que en NGC 40
y M 1-20 se observa el rasgo entre 10-+1d4 asociado a agregados de PAHS.

Por ultimo, los fullerenos son moléculas grandes formagelsigvamente por atomos
de carbono. Aunque los experimentos llevados a cabo enabliamiio indican que la for-
macion de los fullerenos se ve inhibida por la presenciadt®geno, hay evidencia reciente
de la presencia de estas moléculas en el material circlemedéeNPs ricas en hidrégeno y
de baja excitacio rcia-Hernandez et al. 2010, y re@smahi). Estas moléculas tienen
rasgos en7.0, 8.5, 17.3, 18.9um el G4y, y en 12.6, 14.8, y 15.6m el C;y, pero como
algunos estan solapados con lineas de emision intensadif®iles de identificar. En la
literatura, s6lo hemos encontrado deteccion de fullerenasha NP de la muestra, M 1-20

(Garcia-Hernandez etlal. 2010).
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FIGURA 6.8: Acercamiento a las regiones donde se encuelutsaasgos de los silicatos
cristalinos.
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6.4 Discusion de los resultados

Como vimos en el capitulo 4, el intervalo en depleciones dedigbtenido en las NPs
de la muestra cubre dos 6rdenes de magnitud, lo que pardcariggie hay diferencias
en la formacién y evolucién de los granos de polvo de una NRa dEn esta seccién
exploramos si estas diferencias tienen alguna relacidtosdipos morfolégicos de las NPs
y exploramos la relacion entre las depleciones de hierre sesgos de polvo en el infrarrojo
y los cocientes de abundancias C/O en las NPs de la muestra.

Existe alguna evidencia observacional de que el tipo magfob de una NP esta
relacionado con la masa de la estrella progenitora. Las NRé&tricas (nebulosas re-
dondas o elipticas) descenderian de progenitoras de m@sanbiantras que las NPs
asimétricas (objetos bipolares o0 mas complejos) tendr@éenocprogenitoras las estre-
llas mas masivas (ver por ejemplo, Corradi & Schwarz 1995ngtellini [2006). Las
NPs aS|metr|cas también han sido relacionanadas con sisteimarios (ver por ejemplo,

3._S_Qlié|'_1998) y con rotacion estelarcgfdpos magnéticos (ver
por ejemplo] Garcia-Segura eHL|999). Aunque los motipas hay detras de la mor-
fologia de las NPs todavia estan en debate, nosotros estsliarelacion entre morfologias
y depleciones de hierro en la muestra de NPs. En la figura 6s8amaos el tipo morfolégico
tomado del catalogo de NPs de Bruce Balick (PNIC) al. tZQ_QIZ) para las
42 NPs con imagenes disponibles. Tres de ellas estan dasificomo redondas, 33 como
elipticas, una como irregular, cuatro como bipolares y wmaobjeto complejo. No en-
contramos una relacién evidente entre el tipo morfolégitocantidad de hierro depositado
en los granos de polvo; por ejemplo, las NPs blpolares ylmmse encuentran distribuidas
en todo el intervalo de deplecione do :
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FIGURA 6.9: Cociente de abundancias Fe/O (eje izquierdo}tpfale deplecion de Fe/O
(eje derecho) en funcién del grado de ionizacion. Las NRsadasificadas de acuerdo a
su morfologia.
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Las diferencias entre las depleciones de hierro de unas MRasapodrian estar rela-
cionadas con el ambiente en el que se forman los granos dg psldecir, si es un ambiente
rico en carbono o rico en oxigeno. Con el objetivo de comprebesto es asi, estudiamos
la relacion que hay entre las abundancias de hierro y lo®sasg polvo en el infrarrojo
y los valores de C/O. La figuia 6]10 muestra de nuevo los vattedse/O y del factor de
deplecion de Fe/O respecto al grado de ionizacion para tadddPs de la muestra; pero
ahora identificamos las NPs en las que se han detectado i@dsd#sHs (ya sea segura o
dudosa la deteccién) y aquellas en las que no se observarasgos en sus espectros. Los
rasgos de PAHSs se encuentran distribuidos por todo el altede depleciones de hierro.
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FIGURA 6.10: Cociente de abundancias Fe/O y factor de deplade Fe/O respecto al

grado de ionizacién. Se representan con diferentes sisalolores las NPs en las que se
detectan o no rasgos de PAHSs.

En la figura[6.111 identificamos las NPs con rasgos de polvoaicearbono (panel
superior) y aquellas que muestran silicatos (panel inferiDe las 26 NPs con espectros
adecuados (cubriendo el intervalo espectral necesalmkesd® se detecta el rasgo de SiC
y/o el de 30um, mientras que en 13 de las 21 NPs con informacion sobre tesicse
detectan estos rasgos. De acuerdo a los rasgos de polvatraosn la mayoria de las
NPs de la muestra muestran silicatos y/o PAHs, mientras @oeosho presentan rasgos
de polvo asociados exclusivamente a ambientes ricos eoreafsiC o el rasgo en 30
um). Como ya se mencioné mas arriba, la presencia simultanedicdos y PAHS en
NPs es frecuente. La explicacion clésica para este fenémerdPs con €O > 1 es
un cambio en la quimica de la estrella, que pasa de ser rica erigeno (cuando forma
los silicatos) a rica en carbono (cuando forma los PAHs)a€hsItPs tendrian progenitoras
con masas por encima de 1.542,, que es el limite a partir del cual tiene lugar el tercer
dragado que modifica la quimica de la estrella (Marigo 20GEaKas 2003). Por otro lado,
las NPs con €O < 1 descenderian o bien de progenitoras en las que no ha ocetrido
tercer dragadoN/ < 1.5 — 2 M), o bien de progenitoras masiva®/ ( = 4 — 4.5 M)
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en las que ademas de este proceso, ha ocurriimteBottom Burninggue consumé?C
con lo que QO < 1. Teniendo en cuenta los resultados obtenidos en el cafdtuio
esperamos que la mayoria de las NPs de la muestra tengamiprcgemuy masivas, sino
que vendrian de progenitoras con masass 1.5 — 2 M,,. La explicacion propuesta para
la existencia de PAHs en NPs con@ < 1, es que estas moléculas se habrian formado
en los toros densos y ricos en oxigeno que se encuentrae@brede la estrella central
(Guzman-Ramirez et al. 2011). Otra explicacién es que lai@mite los PAHs provenga
del medio interestelar que se encuentra alrededor de ladtPpBdria ser el caso en algunas
NPs de la muestra, principalmente en aquellas en las quaesgtate PAHs claramente vy el
espectro dépitzerfue tomado fuera del objeto (al menos de la zona mas bri)lacbeno
NGC 6741 o NGC 6884 (ver apéndice C).

La figura[6.12 muestra los cocientes de abundancias C/O gelerileamos en el capi-
tulo 4 en funcion del grado de ionizacién usando distintotodas, donde representamos
con distintos colores y simbolos los rasgos de polvo irdjasridentificados. Dado que el
SiC y el rasgo en 3@m estan asociados a ambientes ricos en carbono, se espemsque |
NPs con detecciones de estos rasgos tengan un cocigbte Q. La correspondencia entre
rasgos de polvo y valores de C/O es algo mejor en los dos paswaldesiores de la figura,
en los que C/O se ha calculado a partir de LEC.

En la figurd 6.18 aparecen los resultados para los rasgoswderfmms en oxigeno. En
general, los objetos que muestran silicatos en su espedtaorojo tienen GO < 1, las
excepciones son NGC 7026 y NGC 6818 en el panel superioreiatpide la figura 6.13, y
Cn 1-5 en los cuatro paneles. Dado que los rasgos de silicati&€ 7026 y Cn 1-5 son
de los mas intensos en la muestra, la identificacion pardae fen cambio la identificacion
de silicatos en NGC 6818 es dudosa debido al ruido presende espectro. O bien los
valores de CO de NGC 7026 y Cn 1-5 son incorrectos o bien los silicatos sedoon
en una etapa evolutiva anterior, cuand@C< 1, como dijimos mas arriba. En el caso de
Cn 1-5, las cuatro determinaciones de C/O son mayores a undpyjda se trata de una NP
puntual (en la que no hay que realizar correcciones porwpegh el intervalo ultravioleta),
y que observamos los iones predominantes de carbono y axiglevalor de este cociente
es fiable y probablemente mayor a uno. Dado que el tamafioardpNGC 7026 es 2¢/
hay que realizar una pequefia correccion de apertura, logesale C/O que utilizan lineas
del ultravioleta podrian ser mas inciertos. Tres de losrdiaticos proporcionan un valor de
C/O menor a uno, mientras que con el otro se llegad@ € 1. En este caso el valor real de
C/O es mas incierto. En principio, Cn 1-5 es la Gnica NP de la trmmesn GO > 1 que
presenta simultdneamente silicatos cristalinos y PAHSs.

A partir de los resultados de las figufas .12y .13 parecdaguealores de @O ~
C™* /O™ determinados con LEC son los que muestran un acuerdo ligatarmejor con
los rasgos de polvo en el infrarrojo. Pero como ya menciosaemoel capitulo 4, el uso
de espectros ultravioleta lleva asociadas varias incerintes, por lo que en las siguientes
figuras mostramos también los valores g&OC~ C**/O*" determinados con LR.

En las figuras 6.14, 6.15[y 6]16 aparecen los valores de Fed® gelpleciones [Fe/O]
en funcion de los valores de C/O para las NPs de la muestra.sHralteles superiores se
muestran los valores /O obtenidos con LEC y en los paneles inferiores los determiosa
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FIGURA 6.11: Cociente de abundancias Fe/O y factor de depiade Fe/O respecto al
grado de ionizacidn. Se representan con diferentes sislgatolores los rasgos de polvo
identificados en el infrarrojo: ricos en carbono (panel sopey ricos en oxigeno (panel
inferior).

a partir de LR. Ademas, representamos con diferentes sisiladd\Ps en las que se han
detectado PAHS, SiC, el rasgo en;a@ y/o silicatos.

Las NPs con PAHs se encuentran en todo el intervalo de depkxiy de valores de
C/0, lo que apoya la idea de que estas moléculas se pueden femeagalquier ambiente
(rico en oxigeno o rico en carbono), y no solamente en agueatithientes con O > 1
como creia hasta hace poco. Posiblemente con excepciéonim Dda Unica NP del halo,
los PAHSs podrian estar presentes en todas las NPs de la encestespectros en e intervalo
espectral adecuado y con buena resolucion.

Las NPs con rasgos de polvo rico en carbono cubren practitartado el intervalo de
depleciones. Aunque los valores de C/O son bastante ingi@@oece que no todas las NPs
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FIGURA 6.12: Valores de C/O respecto al grado de ionizacioprés=ntamos con distin-
tos colores y simbolos los rasgos de polvo asociados a atebiecos en carbono. La linea
discontinua separa los objetos con@> 1 de aquellos con (O < 1.

de la muestra con @ > 1y espectros adecuados en el infrarrojo muestran SiC o & rasg
en 30um.

Todas las NPs con © < 1y espectros adecuados (las no detecciones estan basadas
en espectros de peor resolucion por lo que no podemos dessarpresencia) muestran
silicatos. También las NPs con silicatos cubren todo ehmate de depleciones, pero segun
las determinaciones de C/O que consideremos mas adecuatEseroos dos resultados
distintos. Si consideramos que los valorg®Qlerivados con LEC son mas fiables (paneles
superiores), no encontramos ninguna relacion obvia easreépleciones y los valores de
C/O en las NPs de la muestra. Este resultado apuntaria a dimdaaa en la deplecion de
hierro en los ambientes ricos en O y ricos en C serian sirsil&er el contrario, si tomamos
los valores GO determinados con LR como mas fiables (paneles inferiavbgnemos que
las depleciones de hierro aumentan con C/O en aquellos slojetoG O < 1, mientras que
las NPs con @O > 1 cubren todo el intervalo de depleciones. El coeficiente delaxion
de Spearman es(.236 con una probabilidad de un 15% de que este valor se deba arror
aleatorios. Esto podria ser consecuencia de variacioadsi@ges en la composicion de los
granos de polvo a medida que el valor de C/O aumenta, hasta #€€yO = 1, donde habria
una transicion abrupta en la composicion del polvo.
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FIGURA 6.13: Valores de C/O respecto al grado de ionizacioprésntamos con distin-
tos colores y simbolos los rasgos de polvo asociados a atebiecos en oxigeno. La linea
discontinua separa los objetos cof@> 1 de aquellos con (O < 1.
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FIGURA 6.14: Valores de Fe/O y del factor de deplecién de Fe&pecto a los valores
de C/O ~ C'"/O"" calculado con lineas de excitacién colisional (arriba)ngdis de
recombinacion (abajo). Se muestran las NPs con identifinasi (seguras o dudosas) de
PAHs y aquellas en las que no se han detectado estas moléculas
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FIGURA 6.15: Valores de Fe/O y del factor de deplecién de Fe&pecto a los valores
de C/O ~ C'"/O"" calculado con lineas de excitacién colisional (arriba)ngdis de
recombinacion (abajo). Se muestran las NPs con detecaiomesletecciones de rasgos de
polvo asociados a ambientes ricos en carbono.
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FIGURA 6.16: Valores de Fe/O y del factor de deplecién de Fe&pecto a los valores
de C/O ~ C'"/O"" calculado con lineas de excitacién colisional (arriba)ngdis de
recombinacion (abajo). Se muestran las NPs con detecaiomesletecciones de rasgos de
polvo asociados a ambientes ricos en oxigeno.
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CONCLUSIONES

En esta tesis se ha analizado una muestra de 57 NPs de nudaiia gon un grado de

ionizacion relativamente bajo, cinco de ellas observadasgsotros en San Pedro Martir
(México) y el resto tomadas de la literatura. Las NPs han sédieccionadas porque tienen
espectros profundos y de alta resolucion en el intervalbleisjue permiten obtener bue-
nas determinaciones de las condiciones fisicas y las abamdadnicas. Ademas hemos
seleccionado de la literatura un grupo de ocho regionesG4lacticas que cuentan con los
mejores espectros disponibles hasta la fecha. El an&igisdo es similar en todos los ob-
jetos de forma que permita realizar una comparacion mag filblos resultados obtenidos
en los distintos objetos.

» Para cada objeto hemos calculado una densidad electn@miozedio y dos tempe-
raturas electrénicas que caracterizan la region de bajooygahdo de ionizacion.
Utilizando estas condiciones fisicas y distintas lineasxiacion colisional hemos
determinado las abundancias dé,@"+, N*, S, S+, Ne™+, Ne™3, Art+, Art+3,
Artt CIt, CI**, CI*3, Ct, Ct*+, C*3, Fe" y Fe'*. Las abundancias de Mg He' "
se obtienen con lineas de recombinacion.

» Hemos explorado los distintos factores de correccionguarzacion (FCI) propuestos
en la literatura para estos elementos, eligiendo aquallesrgjor funcionan en nues-
tra muestra de objetos. Encontramos mucha dispersion eledaftados. Aunque
parte de esta dispersion es real (y puede deberse a lasitbfereasas de las estrellas
progenitoras de las NPs o a su posicion en la Galaxia), los HZados y la es-
tructura eril;, considerada pueden estar introduciendo sesgos en lotadEsi| Estos
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CAPITULO 7. Conclusiones

sesgos pueden estar relacionados con el grado de ionizieids objetos, como se
ha obtenido para el azufre utilizando modelos de fotoianiza

Seria muy util realizar un estudio similar para elementaa argén y nedn, cuyos
FCI no funcionan bien a grados de ionizacion bajos: las amaias totales que
obtenemos muestran una tendencialegr{O"/O**). Dado que la muestra estudi-
ada aqui dispone de espectros visibles de alta calidad yibasalizada de la forma
mas homogénea posible, es muy adecuada para estudiardos sg&soducidos por
los FCI utilizados. Ademas seria conveniente explorar susegn determinar nuevos
FCI que funcionen mejor que los que se usan en la actualidad.

En general, existe una correlacion entre las abundarmiale$ de oxigeno, azufre,
neon, argon y cloro en las NPs de la muestra, que apoya |la @erjue las abun-
dancias de todos ellos evolucionan de forma conjunta y qe maodifican de forma
significativa a causa de procesos de nucleosintesis estdls estrellas de masa baja
a intemedia. Las distribuciones de abundancias en las NRfsde y del bulbo son
similares, mientras que la NP del halo es pobre en metaleshglen y presenta un
valor de N/O relativamente alto (de acuerdo con lo que seradsn otras NPs del
halo).

Hemos determinado la abundancia de hierro de todos lososbje la muestra si-
guiendo un analisis idéntico en todos ellos y teniendo entauedas las incertidum-
bres asociadas a los calculos. En 45 de las NPs de la muestrasela primera
determinacion que hay de la abundancia total de hierro.

Obtenemos valores de Fe/O bajos en todos los objetos, guéaspa que en la may-
oria de las nebulosas mas del 90% de los &tomos de hierralegtésitados en granos
de polvo. Esto implica que la eficiencia en la deplecion dedies alta y que la efi-
ciencia en la destruccion de los granos es baja. El intedaldepleciones cubierto
por las NPs es de aproximadamente dos 6rdenes de magndighndo que existen
diferencias significativas de una nebulosa a otra que podegherse a diferencias en
la eficiencia en la formacioén y destruccién de los granos tiemte un objeto a otro.

Se han calculado las abundancias iénicas de@*, C*3 a partir de lineas de ex-
citacion colisional del ultravioleta para las 40 NPs corpdatisponibles. Usando
diferentes FCI hemos determinado los valores @@ @nto con lineas de excitacion
colisional como con lineas de recombinacion y hemos exgtolas incertidumbres

asociadas a este cociente.

Hemos analizado todos los espectroS@ézerdisponibles para las NPs de la muestra
identificando en ellos los siguientes rasgos de polvo: PAH3, el rasgo en 3Qm,
silicatos cristalinos vy silicatos amorfos. Ademas hemasp#ado de la literatura
otras identificaciones realizadas a partir de otros tefggspde forma que en total
disponemos de informacion para 32 NPs.
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Posiblemente todas las NPs que tienen espectros inframej buena calidad presen-
tan PAHSs, y estos objetos cubren todo el intervalo de depiesi Encontramos estas
moléculas tanto en NPs corfO > 1 como en aquellas con/© < 1. Este resultado
indica que la formacion de estas moléculas no es exclusil@sdembientes ricos en
C (C/O > 1). No podemos descartar que la emision de los PAHs que detestan
algunas NPs provenga del medio interestelar cercano.

Todas las NPs con [© < 1y con espectros de buena calidad que cubren el rango
espectral necesario muestran silicatos.

Teniendo en cuenta que en la mayoria de las NPs de la muestiateamos silicatos
y PAHSs, y que no muestran el enriquecimiento de N y He cariatitay de las NPs de
tipo | de Peimbert, las progenitoras de estas NPs seriailastcon una masa en la
secuencia principal menor a 1.5 42,

Tanto las NPs con PAHs como aquellas con rasgos de polviadasca ambientes
ricos en O y ricos en C se encuentran distribuidas en toddezlvado de depleciones,
lo que apunta hacia eficiencias similares en las deplecaméserro en los distintos
ambientes.

Si consideramos que los valores d¢QC= C**/O"* determinados con lineas de
excitacion colisional son los mas fiables, no encontramasrelacion evidente en-
tre las depleciones de las NPs y los valores de C/O. Sin embewgsiderando los
valores de O = C**/O"* calculados con lineas de recombinacién (que evitan las
incertidumbres asociadas a la combinacién de espectrasioletas y visibles) en-
contramos que las NPs coril@ > 1 abarcan todo el intervalo de depleciones mientras
que en el caso de las NPs coflC < 1 las depleciones de hierro son mayores para
los objetos con un valor de C/O mayor. Este resultado apardatiferencias en los
procesos de formacion del polvo en distintos ambientesri®@sdr consecuencia de
variaciones graduales en la composicion de los granos ge pohedida que el valor
de C/O va aumentando, hasta llegar A= 1, donde existiria una transicion brusca
en la composicion del polvo.
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IMAGENES DE LA MUESTRA DE
NEBULOSAS PLANETARIAS

A continuacion se presentan las imagenes que hay dispsmhta las NPs de la muestra.
La mayoria de ellas se encuentran en el catalogo PlanetéylaNienage Catalog de Bruce
Balick (PNIC@). La orientacién de las imagenes es arbitraria.

http:/iwww.astro.washington.edu/users/balick/PNIC/
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FIGURA A.1: Imagenes de Cn 1-5 (panel superior) y Cn 3-1 (parfetior) tomadas del
catalogo PNIC. El tamafio angular en el visible de la region lnidlante de los objetos es
7"y 4.5 respectivamente (Acker et/al. 1992). La orientacion egraria.



149

linear, 1/2 scale

FIGURA A.2: Imagenes de DdDm 1 (panel superior) y Hu 1-1 (pawferior) tomadas
del catalogo PNIC. El tamafio angular en el visible de la regiés brillante de los objetos
es 4.3 y 5.0’ respectivamente (Acker etlal. 1992). La orientacion egraria.
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FIGURA A.3: Imagenes de Hu 2-1 (panel superior) y IC 418 (barferior) tomadas del
catalogo PNIC. El tamafio angular en el visible de la region imniflante de los objetos es
2.8'y 12 respectivamente (Acker et/al. 1992). La orientacion edraria.
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FIGURA A.4: Imagenes de IC 1747 (panel superior) y IC 216m@banferior) tomadas
del catalogo PNIC. El tamafio angular en el visible de la regiés brillante de los objetos
es 13 y 9’ respectivamente (Acker etlal. 1992). La orientacién egraria.
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FIGURA A.5: Imagenes de IC 3568 (panel superior) y IC 419h@banferior) tomadas
del catadlogo PNIC. El tamafio angular en el visible de la regiéns brillante de los objetos
es 10 y 5" respectivamente (Acker et/al. 1992). La orientacion egraria.
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FIGURA A.6: Imagenes de IC 4406 (panel superior) y IC 4593 &banferior) tomadas
del catalogo PNIC. El tamafio angular en el visible de la regiéns brillante de los objetos
es 38 y 13’ respectivamente (Acker etlal. 1992). La orientacion egraria.
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FIGURA A.7: Imagenes de IC 4699 (panel superior) y IC 484G gbanferior) tomadas
del catadlogo PNIC. El tamafio angular en el visible de la regiés brillante de los objetos
es 3y 2" respectivamente (Acker etlal. 1992). La orientacion edraria.
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FIGURA A.8: Imagenes de IC 5217 (panel superior) y JnEr 1 épanferior) tomadas del
catalogo PNIC. El tamafio angular en el visible de la region inniflante de los objetos es
6.6" y 380’ respectivamente (Acker etlal. 1992). La orientacion egraria.
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FIGURA A.9: Imagenes de M 1-20 (panel superior) y M 1-42 (pamferior) tomadas del
catalogo PNIC. El tamafio angular en el visible de la region innflante de los objetos es
1.9"y 9" respectivamente (Acker et/al. 1992). La orientacion egraria.
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FIGURA A.10: Imagenes de M 1-73 (panel superior) y M 3-29 @anferior) tomadas
del catadlogo PNIC. El tamafio angular en el visible de la regiés brillante de los objetos
es 3y 8.2’ respectivamente (Acker et/al. 1992). La orientacion egraria.
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FIGURA A.11: Imagenes de M 3-32 (panel superior) y M 3-33 @anferior) tomadas
del catadlogo PNIC. El tamafio angular en el visible de la regiés brillante de los objetos
es 8 y 5’ respectivamente (Acker etlal. 1992). La orientacion egraria.
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FIGURA A.12: Imagenes de MyCn 18 (panel superior) y NGC 40 ¢barierior) tomadas
del catadlogo PNIC. El tamafio angular en el visible de la regiés brillante de los objetos
es 4'y 48’ respectivamente (Acker et/al. 1992). La orientacion egraria.
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FIGURA A.13: Imagenes de NGC 2392 (panel superior) y NGC 3(dhel inferior)
tomadas del catalogo PNIC. El tamafio angular en el visibla degion mas brillante de los
objetos es 19/5y 30" respectivamente (Acker etlal. 1992). La orientacion edraria.
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FIGURA A.14: Imagenes de NGC 3242 (panel superior) y NGC 3&fahel inferior)
tomadas del catédlogo PNIC. El tamafio angular en el visibla degion mas brillante de los
objetos es 25y 170’ respectivamente (Acker etlal, 1992). La orientacion egraria.
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e

linear [OIll], scale=1:4

FIGURA A.15: Imagenes de NGC 3918 (panel superior) y NGC 5@fihel inferior)
tomadas del catalogo PNIC. El tamafio angular en el visibla degion mas brillante de los
objetos es 19y 14’ respectivamenté (Acker etlal. 1992). La orientacién egraria.
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FIGURA A.16: Imagenes de NGC 6153 (panel superior) y NGC 6@iEnel inferior)
tomadas del catédlogo PNIC. El tamafio angular en el visibla degion mas brillante de los
objetos es 24y 16.2' respectivamente (Acker etlal. 1992). La orientacidon egdraria.



164  APENDICE A. Imagenes de la muestra de nebulosas planetarias

FIGURA A.17: Imagenes de NGC 6439 (panel superior) y NGC 6fxédel inferior)
tomadas del catédlogo PNIC. El tamafio angular en el visibla degion mas brillante de los
objetos es b5y 19.5' respectivamente (Acker etial. 1992).
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FIGURA A.18: Imagenes de NGC 6565 (panel superior) y NGC 6fénel inferior)
tomadas del catalogo PNIC. El tamafio angular en el visibla degion mas brillante de los
objetos es 13/6y 10.8' respectivamente (Acker et/al. 1992). La orientacion egraria.
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FIGURA A.19: Imagenes de NGC 6720 (panel superior) y NGC 6(péhel inferior)
tomadas del catalogo PNIC. El tamafio angular en el visibla degion mas brillante de los
objetos es 76y 8" respectivamente (Acker etlal. 1992). La orientacion egraria.
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NGC 6818

FIGURA A.20: Imagenes de NGC 6803 (panel superior) y NGC 6@ithel inferior)
tomadas del catédlogo PNIC. El tamafio angular en el visibla degion mas brillante de los
objetos es 5/5y 20’ respectivamente (Acker etial. 1992). La orientacion egraria.
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FIGURA A.21: Imagenes de NGC 6826 (panel superior) y NGC 6@fahel inferior)
tomadas del catalogo PNIC. El tamafio angular en el visibla degion mas brillante de los
objetos es 5/5y 20’ respectivamenté (Acker etlal. 1992). La orientacion edraria.
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NGC 7026

NGC 7662

FIGURA A.22: Imagenes de NGC 7026 (panel superior) y NGC 7@&hel inferior)
tomadas del catalogo PNIC. El tamafio angular en el visibla degion mas brillante de los
objetos es 20y 17’ respectivamente (Acker etlal. 1992). La orientacién egraria.
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APENDICE B. Intensidades de las lineas

TABLA B.1: IC 4593. Cocientes de lineas observados y coragyik extincion respecto

al(Hp) = 100.

AQ Aob() 16n [ob()‘) I(A)
3703.85 3705.02 H16 1.50.45 1.79-0.58
3705.02 * Hel * *

3711.97 3712.73 H15 1.20.11 1.45:0.22
3726.03 3727.28 [(] 42.0+2.4 50.3t6.6
3728.82 * [On] * *

3770.63 3770.79 H11 3.640.23 4.33:0.57
3797.90 3797.87 H10 2.89.18 3.38:0.44
3819.61 3819.72 He 1.014+0.10 1.26:0.18
3835.39 3835.63 H9 4.560.27 5.31-0.66
3868.75 3869.01 [Nel] 27.7t1.6 32.6:4.0
3888.65 3889.07 He 16.90+0.96 19.82.4
3889.05 * H8 * *

3967.46 3969.15 [Neal] 21.8+1.2 25.2+2.9
3970.07 * H7 * *

4009.22 4009.32 He 0.333:0.089 0.3&0.11
4026.08 4026.58 N 1.474+0.11 1.69:0.20
4026.21 * Hel *

4101.74 4101.95 H6 22441.3 25.4+2.6
4132.80 413361 Q@ 0.140+0.082 0.1580.094
4143.76 414424 He 0.339£0.094 0.380.11
4153.30 4154.46 Q@ 0.295+0.093 0.33%0.11
4156.53 * O * *

4267.15 4267.65 Q@ 0.416+0.095 0.46:0.11
4340.47 4340.71 H5 4340 .4 46.9:3.8
4363.21 4363.76 [Qi] 1.83+0.14 1.99:0.19
4387.93 4388.48 He 0.542+0.088 0.59%0.10
4471.49 4471.69 He 4.74+0.27 5.06:0.36
4634.14 4634.90 Ni 0.713:0.057 0.746-:0.061
4640.64 4641.40 Q@ 0.776t0.059 0.804-0.064
4641.81 * O] * *

4641.84 * NIl * *

4643.31 * NII * *

4647.42 4648.18 Qi 0.739£0.058 0.764-0.062
4649.13 * O] * *

4650.25 4651.26 Qi 0.47A0.048 0.4930.051
4650.84 * O] * *

4658.10 4659.02 [Fel] 0.692+0.056 0.714-0.060
4661.63 4662.44 Q@ 0.054+0.039 0.056-0.040
4685.68 4685.03 He 0.418+0.052 0.436:0.054
4701.62 4702.22 [Fel] 0.124+0.042 0.12#0.043

Continua en la siguiente hoja. ..
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TABLA B.1 — continuacion

AQ) Aob() 16n Ion(N) I(A)
4711.37 4711.37 J[Arv] 0.511£0.049 0.523-0.051
4713.17 * Hel * *

4861.33 4861.27 H4 10046.7 100.@:5.7
4881.11 4880.92 [Fel] 0.118+0.039 0.118-0.039
4890.86 4889.70 [Fe] 0.058:0.036 0.05#0.036
4891.72 Qi * *
4906.83 4905.34 [Fe] 0.104:0.047 0.103-0.046
* 4907.03 Qi * *
4921.93 4922.00 He 1.444+-0.097 1.43%0.096
4958.91 4958.77 [Gu] 197+11 194+11
5006.84 5006.67 [@i] 555+31 544432
5015.68 5015.99 He 1.043:-0.066 1.026-0.066
5047.74 5047.65 He 0.184+0.031 0.1720.031
5191.82 5191.88 [Ani] 0.086+0.032 0.072-0.030
5270.40 5268.77 [Fel] 0.338t0.047 0.326-0.046
5517.66 5516.59 [Cli] 0.416+0.049 0.384-0.048
5537.60 5536.91 [Cli] 0.340+0.044 0.313-0.044
5666.63 5666.31 N 0.122+0.037 0.108-0.032
5754.60 5754.84 [Ni] 0.162+0.038 0.143-0.034
5875.66 5876.27 He 17.6+1.2 15.30:0.84
6300.34 6299.44 [Q] 0.162+0.052 0.1370.044
6312.10 6312.66 [81] 0.905+0.072 0.7610.060
6548.10 6548.62 [NI] 4.334+0.19 3.58:-0.15
6562.77 6563.02 H3 34615 28612
6583.50 6583.67 [NI] 12.63+:0.54 10.410.44
6678.16 6678.26 He 5.09+0.22 4,170.18
6716.44 6716.58 [38] 0.740+:0.042 0.604-0.034
6730.82 6730.96 [8] 1.030+0.053 0.8410.042
7065.25 7064.63 He 4.97+0.28 3.95:-0.20
7135.80 7135.10 [Am] 11.96+0.72 9.4740.48
7280.76 7280.76 He 0.941+0.059 0.73%0.046
7318.92 7319.09 [@] 1.71+0.12 1.32:0.08
7329.67 7329.85 [Q] 1.33+0.10 1.03:0.07

c(HB) = 0.24 +0.16
Iop (HB) = 4.462 x 1072 ergcmr? 57!
I(HB) = 7.754 x 10~ 2 ergcnr? s~}

Ventana de extracciéon2 x 15”
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TABLA B.2: JnEr 1. Cocientes de lineas observados y corregitdoextincion respecto a

I(HB) = 100.

AQ Aob() 16n Iob(A) I<)‘)
3711.97 371054 H15 11725 151-48
3726.03 3727.29 [@] 608+54 783193
3728.82 * [On] * *

3734.37 3734.05 H13 4113 5321
3756.10 3758.73 He 28.747.7 3713
379790 3798.16 H10 298B.8 38+14
3868.75 3868.09 [Nal] 98+13 122+30
3967.46 3967.98 [Nal] 39+11 48+16
3970.07 * H7 * *
4083.90 4083.61 @ 16.6+:3.8 20.0t5.6
4085.11 * (O] * *

4101.74 410256 H6 34i4b.4 40.74-9.3
4340.63 4340.60 H5 41443.4 46.8:6.5
4363.21 4361.65 [Gu] 5.14+1.3 5.41.6
447150 4471.77 He 9.7+1.8 10.6£2.2
4487.72 448761 Q@ 2.14+1.2 2.3:1.3
4488.20 * O]] * *

4489.49 * QO * *

4609.44 4610.27 Q@ 2.81+£0.67 2.98:0.73
4610.20 * o] * *

4658.10 4659.44 [Fel] 2.34t+0.75 2.45:0.79
4661.63 * O] * *

4685.68 4685.80 He 20.1£1.6 20.9:1.8
4711.37 4713.69 He 2.23+£0.84 2.310.87
4713.17 * [Ariv] * *

4740.17 4740.05 J[Arv] 5.4+1.1 5.6t1.1
4861.33 4861.00 H4 1004#6.3 100.2:6.3
4958.91 4958.51 [M] 159.9+9.7 15410
5006.84 5006.36 [@i] 456+27 443t29
5197.90 5198.36 [N] 11.60+0.89 10.9-1.0
5200.26 * [N1] * *

541152 5411.90 He 3.69£0.95 3.22-0.72
5537.60 5537.27 [CliI] 0.75+0.37 0.66-0.33
5754.60 5754.17 [Ni] 11.5+1.7 9.6t1.2
5875.66 5875.66 He 34.5£3.9 28.3:2.5
6300.34 6302.66 [Q] 33+3 26.0£2.0
6312.10 6309.84 [81] 7.65+1.3 6.0:1.0
6310.80 * Hell * *

6363.78 6366.14 [Q] 11.9+1.4 9.2t1.1
6548.10 6547.97 [NI] 285+13 21H9.7

Continua en la siguiente hoja. ..
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TABLA B.2 — continuacion

A A0 160 I\ I
6562.77 6562.80 H3 32617 286+13
6583.50 6583.36 [Ni]  873+38 664:29
6678.16 6678.16 He  10.0t1.1  7.54:0.82
6716.44 6716.49 [8] 36.4t22  27.3:1.6
6730.82 6731.01 [8] 28.8:1.9  21.6:1.4
7065.25 7063.95 He  5.6+1.4 4.11.0
7135.64 7135.02 [Ani] 29.743.6  21.3:2.3
7319.99 7318.65 [@i] 30+14 21.1:9.6
7330.73 7331.29 [Qu] 16+12 11.6:8.0

c(HB) = 0.3440.31
I, (HB) = 3.663 x 10~ *ergcnr2 st
I(HB) = 8.014 x 10~ *ergcnr? s}
Ventana de extraccion 2/ x 42"

)‘() )\ob() I6n Iob()‘) I()‘)
3967.46 3969.71 [Nal] 34.3+2.0 42.06-7.4
3970.07 * H7 * *
4068.60 4070.93 [8] 1.89+0.18 2.2#0.40
4101.74 4103.09 H6 21431.2 25.3:3.9
4120.84 4119.10 He 1.29+0.19 1.53-0.31
4121.46 * O]] * *

4143.76 4145.07 He 0.72+:0.17 0.84:0.23
4227.74 422936 N 0.38£0.14 0.44-0.17
4340.47 4341.71 H5 4142.4 46.9:5.3
4363.21 4364.54 [Gu] 16.74£0.95 18.8:2.0
4465.41 4467.08 Q@ 0.770.08 0.84:-0.10
4466.42 * O]l * *

4471.49 4472.94 He 2.70+0.17 2.95:-0.28
4518.15 4516.85 NI 1.51+0.11 1.63:0.16
4638.86 4637.25 Mi 3.55+0.21 3.720.26
4641.81 4643.39 Q@ 2.02+0.13 2.12+0.16
4641.84 * N1 * *

4643.08 * NI * *

4658.10 4659.23 [Fel] 2.33t0.15 2.44-0.18
4676.24 4678.39 Q@ 0.650t0.070 0.676-0.076

Continua en la siguiente hoja. ..

TABLA B.3: NGC 2392. Cocientes de lineas observados y catoegide extincion re-
specto a (Hp3) = 100.
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APENDICE B. Intensidades de las lineas

TABLA B.3 — continuacion

AQ) Aob() 16n Iob(N) I(X)
4685.68 4686.99 He  30.8:1.8 32.0:2.1
4701.62 4703.67 [Fel] 0.515:0.069 0.533:0.073
4711.37 4713.07 [Anv] 1.96+0.13  2.03-0.15
471317 * He  * *

4740.17 4740.81 [Am] 1.30£0.097  1.33-0.10
4754.72 4756.13 [Fei] 0.337+0.062 0.335-0.064
4861.33 4862.53 H4 10046.7  100.@:5.7
4881.11 4882.58 [Fei] 0.703:0.072 0.708-0.071
4906.83 4907.85 Q@ 0.195:0.052 0.194-0.052
4921.93 4923.67 He  0.240:0.057 0.862-0.080
4958.91 4960.14 [Q1] 358+20 35121

5006.84 5008.17 [@Q1] 1065+60 1035:63

5159.44 5159.12 [Fe] 0.219:0.030 0.2070.030
5270.40 5270.83 [Fei] 1.209+0.076 1.123-0.098
5411.52 5412.22 He  1.95:0.12  1.7%0.17
5517.66 5518.18 [Qi] 0.79+0.06  0.71:0.08
5537.60 5538.29 [Qii] 0.66£0.05  0.59:0.070
5679.56 5680.88 M 0.36:0.28  0.110.24
5754.60 5757.09 [NI] 2.67+0.30  2.24-0.19
5875.66 5878.32 He  14.3:t1.4 11.80-0.86
6300.34 6303.56 [@]  1.61+0.29  1.27-0.23
6312.10 6314.86 [81] 4.21+0.23  3.32:0.16
6363.78 6367.24 [0  0.68:0.06  0.53-0.46
6548.10 6551.06 [Ni]  41.1+1.8 31.6:1.3

6562.77 6565.53 H3 37216 286+12

6583.50 6586.40 [NI]  118+5 90.8£3.8

6678.16 6680.96 He  3.85:0.18  3.05:0.14
6716.44 6719.44 [8] 9.09+0.43  6.88-0.31
6730.82 6733.80 [8] 13.19+0.63 9.96:0.45
7065.25 7067.87 He  3.26£0.25  2.380.15
7135.80 7138.20 [Ami] 17.2+1.4 12.50-0.80
7281.35 7284.05 He  0.810:0.098 0.582-0.060
7319.99 7322.22 [@] 5.38:0.55  3.83:0.29
7330.73 7333.22 [@] 4.28:0.44  3.04:0.24

c(HB) = 0.33+£0.27
Iop, (HB) = 6.458 x 102 ergcnr? s7!
I(HB) = 1.381 x 10712

Ventana de extraccion 2 x 14"




TABLA B.4: NGC 3587.

specto a (Hp3) = 100.

Cocientes de lineas observados y catoegde extincién re-

AQ Aob() 16n Iob()‘) I(A)
3726.03 3726.58 [Q] 266 + 27 306 £ 75
3728.82 * [O1]

3868.75 3871.08 [Nel] 81+5 92+20
3888.65 3890.82 HS8 282 26+6
3889.05 * Hel *

3967.46 3970.63 [Nel] 43+3 48+9
4101.74 4103.85 H6 24481 .6 2H5
4340.47 4342.68 H5 443 47+6
4363.21 436527 [@1] 7.99+0.55 8.45-0.96
4471.50 4473.72 He 4.91+0.41  5.120.55
451490 4515.34 [Fe] 0.69+0.17 0.710.18
4514.86 * N * *

4641.81 4644.15 Q@ 0.65+0.18 0.6#0.19
4641.84 * NI * *

4643.08 * NI * *

4685.68 4687.92 He 16.4£1.0 16.7&£1.2
4701.62 4702.56 [Fel] 0.14+0.16 0.14t0.16
4711.37 4713.86 [Arv] 1.13+0.22 1.150.23
4713.17 * Hel * *

474017 4743.35 [Anv] 0.34:0.18  0.350.18
4861.33 4863.37 H4 100#b.8  100.6t5.8
4921.93 4923.76 He 1.07+0.15 1.06:0.15
4958.91 4960.98 [Gn] 299+17 29618
5006.84 5008.87 [@i] 850+49 838£52
5411.52 5413.44 He 1.140.16  1.02:0.17
5517.66 5515.71 [QGn] 0.77£0.18 0.72£0.15
5537.60 5536.92 [GI] 0.89+0.21 0.82:0.17
5754.60 5753.06 [Ni] 2.37£0.32 2.140.24
5875.66 5874.38 He 13.3t1.3 12.09:-0.90
6300.34 6298.11 [Q] 8.48+0.52  7.56:0.43
6310.80 6311.24 He 1.70£0.19 1.52:0.17
6312.10 * [Sm] *

6363.78 6361.78 [0  2.76+0.23  2.45-0.20
6548.10 6546.50 [Ni] 46 £+ 2 40.9£1.8
6562.77 6561.26 H3 32514 286.3:12.3
6583.50 6581.87 [Ni] 136+6 119.2t5.1
6678.16 6676.58 He 3.75:0.21 3.2#0.18
6716.44 6714.74 [38] 25.9+1.2 22.6@:1.02
6730.82 6729.11 [8] 18.74£0.91 16.360.75
7065.25 7063.38 He 2.19+£0.24 1.88:-0.18

Continua en la siguiente hoja. ..
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TABLA B.4 — continuacion

AQ Aob () I6n Iob(A) 1(A)

7135.80 7133.55 [Am] 15.6+1.4 13.3£0.89
c(HB) = 0.16 + 0.26

Ion (HB) = 3.629 x 10~ 3 ergcnr? s7!

I(HB) = 5.246 x 10~ 3ergcnr2 571

Extraction window =2 x 42"

TABLA B.5: NGC 6210. Cocientes de lineas observados y catoegde extincion re-
specto a (Hp) = 100.

A0 Aob() 16n Lon(A) I(A)
3679.36 3678.99 H?21 0.8.55 0.94-0.65
3682.81 * H 20 * *
3703.86 3703.35 H16 3.19.20 3.68:-0.50
3705.02 * Hel * *

3711.97 3710.81 H15 1.280.11 1.45:0.22
3726.03 3726.58 [(O] 34.7+2.0 39.9:5.3
3728.82 * [On]

3734.37 3734.36 H13 1.69.12 1.90:0.26
3750.15 3749.37 H12 2.43.19 3.13:0.42
3756.10 3756.41 He 1.17+0.11 1.35:0.20
3757.21 * O]11 * *

3770.63 3770.16 H11 3.84.25 4.414-0.58
3797.90 3797.04 H10 4.26).26 4.88-0.63
3819.62 3818.55 He 1.10+0.11 1.26:0.19
3835.39 3834.65 H9 6.7280.40 7.73:0.97
3856.02 3857.28 Si 0.40+0.08 0.46:0.10
3856.13 * Ol * *

3868.75 3868.05 [Nal] 75.9+4.3 86+10
3888.65 3888.18 H38 17481.0 20.2:2.4
3889.05 * Hel *

3907.46 3908.76 Q@ 0.145+-0.058 0.164-0.068
3918.98 3917.87 Q@ 0.252+0.072 0.285:0.087

3920.68 * Cil * *
3967.46 3967.66 [Nel] 39.8+2.3 44751
3970.07 * H7 * *

4009.26 4008.78 He  0.702-0.081  0.780.12
4026.21 4025.47 He  2.47+0.16 2.75-0.31
4068.60 4068.56 [8]  1.54+0.11 1.710.19

Continua en la siguiente hoja. ..
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TABLA B.5 — continuacion

AQ) Aob() 16n Ion(A) I(A)
4069.89 * @]] * *
4072.16 4075.60 @ 0.681+:0.076 0.76:0.11
4075.86 * @]] * *
4076.35 * [Si] * *
4083.90 4083.58 @ 0.066+0.038 0.073:0.043
4085.11 * @]] * *
4087.15 4088.47 Q@ 0.194+-0.048 0.215:0.056
4089.29 * Ol * *
4092.93 * O] * *
4101.74 4101.01 H6 2511.4 27.8:2.8
4120.84 4119.33 He 0.275+0.061 0.304-0.072
4143.76 4144.06 He 0.529+-0.063 0.582-0.084
4257.80 4259.57 Ne 0.154+-0.058 0.16%#0.063
4267.15 426590 @ 0.610+0.071 0.659-0.089
427555 4275.35 Q@ 0.193+£0.048 0.208:0.054
4276.75 * @]] * *
4283.73 4285.33 @ 0.110+£0.026 0.118-0.030
4285.69 * O]] * *
4315.40 4316.52 @ 0.283+0.038 0.304-0.045
4315.83 * O] * *
4317.14 * @]] * *
4340.47 4339.84 H5 432.5 46.8:3.8
4363.21 4362.56 [MI] 5.95+0.34 6.35:0.50
4379.11 4377.94 N 0.094+0.028 0.16:0.030
437955 * Nell * *
4387.93 4387.65 He 0.646+0.050 0.688:0.064
4391.94 * Nell * *
4409.30 4407.75 Ne 0.100+£0.029 0.106:0.031
4413.11 4412.70 Ne 0.07A0.029 0.0810.031
4413.22 * Nell * *
4413.78 * [Fen] = *
441490 * @] * *
4428.54 4427.57 Ne 0.158+0.033 0.168:0.035
4430.94 * Nell * *
4457.05 4455.12 Ne 0.076+0.033 0.086-0.035
445724 * Nell * *
4465.41 4464.00 @ 0.065+0.030 0.068:-0.031
447150 4470.81 He 5.22+0.30 5.49-0.39
4571.10 4571.64 Mq] 0.188+0.038 0.195-0.040
4630.54 4634.30 M 0.466+0.039 0.486-0.042
4634.14 * N * *
4638.86 4640.29 Q@ 1.104+0.072 1.135-0.078

Continda en la siguiente hoja. ..
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APENDICE B. Intensidades de las lineas

TABLA B.5 — continuacion

AQ) Aob() 16n Iobn(A) I(A)
4640.64 * NI * *
4641.81 * O] * *
4649.13 4648.54 Q@ 0.751-0.058 0.7710.062
4650.84 * O]} * *
4658.10 4658.80 [Fel] 0.397+0.045 0.40%0.047
4661.63 * O] * *
4673.73 4673.26 Q@ 0.174+0.036 0.178:0.038
4676.21 * Oon * *
4685.68 4684.94 He 2.27+0.14 2.32£0.14
4696.35 4695.34 Q@ 0.042+0.022 0.043-0.022
4699.22 * Oon * *
470159 * [Fein] * *
4711.37 4711.00 [Arv] 2.09+0.13 2.13:0.13
4713.17 * Hel * *
4740.17 4739.25 [Arv] 1.563+0.098 1.59-0.10
4777.88 4779.30 [Fel] 0.065+:0.027 0.066-0.028
4783.34 4786.29 OV 0.073+0.029 0.074:0.030
478590 * Civ * *
4788.13 * N1 * *
4861.33 4860.16 H4 100466.7 100.6:5.7
4881.11 4883.96 [Feli] 0.0316:0.024 0.032Z0.024
4921.93 4920.77 He 1.492+0.093 1.482-0.093
492453 * @] * *
4931.80 4931.37 [@i] 0.558+0.049 0.554-0.049
4958.91 4957.53 [M] 346+20 342+20
5006.84 5005.38 [@1] 985+56 968t57
5047.74 5046.44 He 0.154+0.015 0.153%0.015
5191.82 5189.29 [Ami] 0.054+0.012 0.053:0.012
5197.90 5197.10 [N] 0.127+0.014 0.123-0.014
5200.26 * [N1] * *
5342.38 5341.23 @ 0.016+0.010 0.015%0.0099
5411.52 5410.37 He 0.135+0.015 0.12%40.016
5517.66 551553 [CGli] 0.346+0.024 0.325:0.029
5537.60 5535.62 [CQlII] 0.415£0.028 0.3892-0.034
5754.60 5753.91 [Ni] 0.527+0.035 0.45%0.034
5801.51 5800.08 @ 0.111-0.019 0.096-0.017
5812.14 5810.49 @ 0.1106£0.019 0.095-0.017
5875.66 5874.48 He 18.20+0.91 15.672-0.86
5931.78 5931.30 N 0.058H-0.0097 0.04980.0084
5941.65 594291 N 0.036+0.011 0.0308:0.0091
6036.70 6036.99 He 0.001G6+0.0085 0.008%0.0072
6101.83 6100.16 [Kv] 0.101+0.013 0.086:0.011

Continda en la siguiente hoja. ..
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TABLA B.5 — continuacion

A0 Aob() 16n Ion(N) I(N)
6157.42 6158.36 Ni  0.0214-0.0093 0.01810.0078
6157.60 * [Mnv] * *

6300.30 6299.32 [@]  2.66+0.14 2.23-0.10
6312.10 6310.85 [81] 1.322:0.069  1.1080.052
6310.80 * Hen  * *

6363.78 6362.80 [@]  0.888:0.048  0.7420.036
6461.95 6460.37 @ 0.081£0.014  0.06%0.012
6548.10 6546.89 [NI]  8.75:0.44 7.24-0.31
6562.77 6561.29 H3 34517 284.9:12.1
6583.50 6582.05 [NI]  23.7+1.2 19.52-0.83
6678.16 6676.48 He  5.18:0.26 4.25:0.19
6716.44 6714.88 [8]  2.80+0.15 2.30:0.11
6730.82 6729.20 [8]  4.64:0.24 3.80:0.17
7065.25 7062.96 He  6.19+0.31 4.92-0.25
7135.80 7133.30 [Ani] 13.01£0.65 10.4@:0.53
7281.35 7279.45 He  0.63:0.04 0.498-0.032
7319.99 7316.92 [@]  2.82+0.15 2.230.13
7329.67 7327.67 [@]  2.38+0.12 1.88:0.11

c(HB) = 0.19+0.16
I, (HB) = 1.396 x 10~ L ergcnr? st
I(HB) = 2.162 x 10~ tergcn? s7!

Extraction window =2” x 16"
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184  APENDICE C. Posiciones observadas con Spitzer
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FIGURA C.1: Cn 1-5. Localizacion de las diferentes posicsote rendija de los mddulos
de Spitzer: SL, SH y LH. El norte esta hacia arriba y el esteaHaaerecha.
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FIGURA C.2: H 1-50. Localizacion de las diferentes posie®de rendija de los médulos

de Spitzer: SL, SH y LH. El norte esta hacia arriba y el esteaHaaerecha.
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FIGURA C.3: Hu 2-1. Localizacion de las diferentes posie®de rendija con el modulo

de Spitzer SH. El norte esta hacia arriba y el este hacia la derecha.
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(a) Tamario~ 43" x 43s’
FIGURA C.4: IC 418. Localizacion de las diferentes posie®de rendija con el modulo

de Spitzer SH. El norte esta hacia arriba y el este hacia la derecha.
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FIGURA C.5: IC 2165. Localizacién de las diferentes posie®de rendija con el médulo

de Spitzer SH. El norte esta hacia arriba y el este hacia la derecha.
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(a) Tamafiov 12’ x 12’
FIGURA C.6: IC 4846. Localizacion de las diferentes posie® de rendija con los mo-
dulos deSpitzer SL y LL. El norte esta hacia arriba y el este hacia la derecha.
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(b) Tamarfio~ 1.6" x 3.7

FIGURA C.7: M 1-20. Localizacion de las diferentes posiesude rendija de los médulos
de Spitzer: SL, SHy LH. El norte esta hacia arriba y el esteaHaaerecha.
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FIGURA C.8: M 2-27. Localizacion de las diferentes posiesde rendija de los médulos
de Spitzer: SL, SHy LH. El norte esta hacia arriba y el esteaHaaerecha.
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(b) Tamafio~ 1.7" x 1.7/

FIGURA C.9: M 2-31. Localizacion de las diferentes posiesude rendija de los médulos
de Spitzer: SL, SHy LH. El norte esta hacia arriba y el esteaHaaerecha.
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FIGURA C.10: M 2-42. Localizacion de las diferentes posieis de rendija de los modu-
los de Spitzer: SL, SH y LH. El norte esta hacia arriba y el batga la derecha.
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(b) Tamafio~ 1.6" x 1.4

FIGURA C.11: MyCn 18. Localizacion de las diferentes posie® de rendija de los
modulos de Spitzer: SL, SH y LH. El norte esta hacia arribagst# hacia la derecha.
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(a) Tamarfiov 184" x 184"
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(b) Tamafio~ 50” x 50"

FIGURA C.12: NGC 40. Localizacion de las diferentes posie®de rendija de los mo-
dulos de Spitzer: SL, SHy LH. El norte esta hacia arriba y & bacia la derecha.
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(b) Tamafio~ 60" x 60"

FIGURA C.13: NGC 2392.Localizacion de las diferentes posies de rendija de los
modulos de Spitzer: SL, SH y LH. El norte esta hacia arribagst# hacia la derecha.
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(a) Tamafio~ 6.4" x 5’
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(b) Tamafio~ 3.1’ x 3.1’

FIGURA C.14: NGC 3132. Localizacion de las diferentes posies de rendija de los
modulos de Spitzer: SL, SH y LH. El norte esta hacia arribagst# hacia la derecha.
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LT o S
(a) Tamafiov 5.5" x 4.5

FIGURA C.15: NGC 3242. Localizacion de las diferentes posies de rendija de los
maédulos de Spitzer: SL, LL, SHy LH. El norte esta hacia aryileh este hacia la derecha.
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(a) Tamafiov 51”7 x 51”7

FIGURA C.16: NGC 3918. Localizacion de las diferentes gosies de rendija con el
mddulo deSpitzer SH. El norte esta hacia arriba y el este hacia la derecha.
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FIGURA C.17: NGC 6210. Localizacion de las diferentes posies de rendija de los
modulos de Spitzer: SL, SH y LH. El norte esta hacia arribagst# hacia la derecha.
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FIGURA C.18: NGC 6720. Localizacion de las diferentes posies de rendija de los
modulos de Spitzer: SL, SH y LH. El norte esta hacia arribagst# hacia la derecha.
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FIGURA C.19: NGC 6741. Localizacion de las diferentes gosies de rendija con el
modulo deSpitzer SH. El norte esta hacia arriba y el este hacia la derecha.
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FIGURA C.20: NGC 6826. Localizacion de las diferentes posies de rendija con el
mddulo deSpitzer SH. El norte esta hacia arriba y el este hacia la derecha.
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FIGURA C.21: NGC 6884. Localizacion de las diferentes posies de rendija con el
mddulo deSpitzer SH. El norte esta hacia arriba y el este hacia la derecha.
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FIGURA C.22: NGC 7662. Localizacion de las diferentes gosies de rendija con el
modulo deSpitzer SH. El norte esta hacia arriba y el este hacia la derecha.
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FIGURA C.23: NGC 7026. Localizacion de las diferentes posies de rendija con los
modulos deSpitzer SL, SH y LH. El norte esta hacia arriba y el este hacia la dexec
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