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ABSTRACT

This project, as its name says, is about calculating chemical abundances in ex-
tended planetary nebulae. The idea of constrainting to only the extended ones is
because we were looking for gradients or possible variation of abundances between
regions of these objets.

If we see planetary nebulae from the stellar evolution point of view, one could
expect that their external parts were more metal and helium poor because they are
earlier mass ejected from the progenitor star. On the other hand we could expect
that internal parts were richer becaue they could have been more time to get riched
from stellar nucleosynthesis.

Thus, this works lies in spectroscopic observations with spatial resolution leaded
by Dr. Arturo Manchado with IDS (2.5m INT) of twelve planetary nebulae which
belongs to his’thesis and one more desinged by me with OSIRIS (GTC) at the end
of 2020. The reason of using data from his thesis is because we wanted to review the
results by taking advantage of the new atomic data available, improved extinction
laws, etc. by using PyNeb, which is the Python’s version from Nebular (IRAF). Mo-
reover, some planetary nebulae were observed with SPITZER, so we have included
their ratio emision lines for the electronic density and temperature diagnostics.

For the first twelve planetary nebulae the data were reduced with PANDORA
long time ago and we have just start from the intensity ratio results. Nevertheless,
the data from OSIRIS were reduced by me. It is important highlight that, due to
my inexperience designing observations, the slit were centered in such a way that
we couln’d subtract the sky from the same detector where the nebula spectra was
extracted. We were forced to use the another part of the CCD dector mosaic from
OSIRIS to obtain a sky spectra to subtract to the nebula-+sky one.

Once we have all the spectra reduced and the emission lines measured we use
PyNeb to calculate the abundances. First of all, it is necessary to correct the spectra
from the extinction. Depending on where the object is located in the space there
will be a different amount of gas and dust between the planetary nebula and us that
will redden the spectra.

One way to measure how much our spectra is reddened is by using Balmer’s
decrement. We know that hydrogen recombination lines ratio H,/Hp is electronic
temperature and density independent and its ratio has to be 2.86. So, if the ratio in
our spectra is bigger than this amount it has to be due to extinction. Using Carde-
lli’s law we can correct the spectra to use theis lines now to calculate the electronic
temperature and density.

In planetary nebulae spectra there are some lines with certain properties very
useful to determine the electronic temperature and density from the plasma. This li-
ne we are talking about are collisional excitation lines (CEL). These lines are produce
by transitions between atomic levels with low probably radiative transition, but the
plasma is as low density that once on atom have been excited collisionaly to one of
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these levels there won’t be any collision until the radiative transition ocurrs emiting
a photon. For some ionizated species there are some CEL ratios which are electro-
nic temperature and density sensitive. So we can use them to establish diagnostics
from the planetary nebulae properties and calculate the electronic temperature and
density.

After the electronic temperature and density we can compute the abundances
using the intensity lines from our spectra, although they won’t be the final abun-
dances at all. For example, there could be some elements that may exist in the
planetary nebula but we can’t detect it because they don’t have any emission li-
ne in the optical range. The solution to this problem is to make observations in
several spectral ranges assuring us we detect all the posible ions or applying the
called ICFs (Ionization Correction Factors). These functions are based on the ioni-
zation potential between ions. For example, we can compute the total abundances
of an elements thanks to the information of some ion from another element which
we can detect and has the same ionization potential. It is special to note that there
isn’t only one ICF but there are a wide open varity of ICFs avialable in the literature.

Once we have applied the ICFs we can analyse the result. As we told before,
the main goal for this project was to looking for evidence of abundances gradients
between the different parts observed of the nebulae. But the results seem to say the
opposite. In the majority of the sample we don’t see any outstanding differencies
above the error in the quantities and in the cases we see it we can identify some
possible source of error that may induce the difference.

Moreover we have looking for relations between the abundances of elements such
as He, O, N and Ne and we have only found correlation on the Ne/O ratio, which
we have fitted it obtaining a ratio with value 0.3. For the other cases the data are
dispersed or have not as evident correlation as Ne/O has. Comparing the abundan-
ce average of these planetary nebulae with the solar abundances we have found an
He/H and N/H enrichment and that the O/H ratio drop to almost the half.

On the other hand, some papers are publish with relation between abunance
ratios and the progenitor mass of the system. We have wanted to test the rigor of
our results by making an aproximation of the progenitor mass from our abundances
ratios and comparing it with the masses found in the literature. In general, the com-
parative is good enough to confirm the robustness of our results because it fits with
the reference taking in count we have made just an aproximation. For later works
we could think about making observations with the less noise possible to calculate
abundance with low errors and prove if this method to calculate the progenitor mass
is even better and gives medium-high accuracy.

Finally, we have used the data from GaiaDR3 to calcule how far are our ob-
jects from the galactic plane (|z|). We have plotted the He/H and the total metalic
(O/H+N/H+Ne/H) abundance against |z| to looking for gradients with distance. In
the case of He/H we don’t see anything reliable but in de metalicity one we realize
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that it could be a trend the metallicity decreament with the distance, as one would
expect it.
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1. Introducciéon

La fase de nebulosa planetaria (PN) representa una etapa muy corta en la evo-
luciéon de las estrellas de masas entre 1-8M, en la que la estrella central en su fase
post AGB ioniza su envoltura antes de entrar en su etapa como enana blanca (WD)
(Garcia-Rojas et al., [2012).

Esta es una fase estelar evolutiva interesante por varias razones. En primer lu-
gar, las PNe contribuyen significativamente al enriquecimiento quimico del medio
interestelar mediante la eyeccion de material procesado en forma de gas y polvo. Las
abundancias quimicas de las especies que la componen se puede derivar facilmen-
te de sus espectros para perseguir distintos motivos (Gonzalez-Santamaria et al.,
2019). Ya sea para restringir la composicion o masa inicial de la estrella progenitora
(Karakas & Lugaro, [2016), para proporcionar pistas sobre los procesos de mezcla y
nucleosintesis (Marigo et al., [2003)) o para determinar gradientes de metalicidad en
nuestra propia galaxia (Stanghellini & Haywood} 2018), entre otras cosas.

Ademas, son objetos tan variados con morfologias y composiciones diversas que
muchos han dedicado parte de su trabajo a clasificarlas (Peimbert & Torres-Peimbert),
1983) y relacionar su propiedades fisicas, como su edad, con la forma que tienen (Ba-
lick, 1987) (Balick & Frank, |2002).

Sin embargo, en este trabajo no vamos a encaminarnos tanto en su clasificacion
sino que aprovecharemos una seleccién de 13 PNs extensas las cuales han sido obser-
vadas espectroscopicamente con resolucion espacial para el calculo de abundancias
de las distintas zonas observadas.

Para ello, contamos con observaciones del IDS (2.5m INT) de 12 PNs de la se-
leccion realizadas por Dr. Arturo Manchado en 1989 y de OSIRIS (GTC) a finales
del ano pasado de la planetaria restante de la seleccion. Ademaés, algunas de las PNs
fueron observadas por el telescopio espacial SPITZER por lo que incluiremos sus
espectros para la obtencion de resultados.

El objetivo primordial de estas observaciones es el poder analizar posibles varia-
ciones en la composicion de las PNs relacionandolas con diferentes etapas evolutivas
por las que el objeto haya pasado.

Otro de los motivos de este trabajo es la revision de los resultados obtenidos en
(Manchado et al.. [1989) con nuevos datos atomicos, curvas de extincion, étc. para
el calculo de abundancias. Usando PyNeb (Luridiana et al. 2015), la libreria de
Python basada en Nebular de IRAF, podemos hallar las abundancias de manera
sencilla y eficaz a partir de las intensidades de las lineas de los espectros.

Finalmente, usaremos las abundancias finales para nuestro objetivo principal asi
como para identificar cudl es el tipos de cada nebulosa, estimar la masa de la estre-
lla progenitora (M,,,) o identificar posibles gradientes de metalicidad en base a la
ubicacion de las PNs en la galaxia.



El trabajo esta estructurado de la siguiente manera. En primer lugar explicamos
marco tebrico en el que se sustenta el proyecto (secciéon 2), seguidamente comenta-
mos las observaciones usadas para obtener los datos, desgranamos paso a paso lo
realizado con PyNeb hasta la consecucion de resultados (seccion 3) y, por tltimo,
los comentamos de modo general incluyendo una nota individual a cada objeto de
la seleccion (seccion 4).



2. Marco tedrico

Se conoce como nebulosa planetaria al material circunestelar formado por gas
ionizado en expansion que fue eyectado por la estrella central progenitora durante
su fase evolutiva en la rama asintotica de gigante (AGB) (Kovetz & Harpaz, 1981).

Las parametros fisicos principales que definen una PN son la densidad electro-
nica (n.), que varia entre 10> — 10%cm ™3, la temperatura electronica (7.), que se
encuentra entre 7000 — 20000/, y la masa del gas que la forma, que tipicamente
oscila entre 0,1 — 1,0M. En su centro hay una estrella central con temperaturas
entre de T, ~ 3 — 30 - 102K (Osterbrock & Ferland,, 2006)).

El término nebulosa planetaria se debe a factores historicos, ya que fue William
Herschel quien hace mas de dos siglos acunoé este apelativo cuando identificé varias
nebulosas como planetarias por su aspecto de disco verde débil, similar al de un
planeta (Pottasch, |1984).

Para entender un poco mejor el trasfondo de lo que es una PN vamos a dividir
esta seccion en dos parteﬂ En la primera de ellas daremos un contexto desde la
evolucion estelar y en la segunda explicaremos la teoia que hay detras de los para-
metros fisicos observables que nos permiten calcular las abundancias quimicas.

2.1. Origen y evolucion estelar

Se conoce como secuencia principal a la fase en la que las estrellas pasan la mayor
parte de su vida transformando H en He en su interior. Una vez que agotan el H,
las estrellas comienzan las fases post-secuencia principal, fases que variaran de una
estrella a otra en funcion de la masa que tengan.

Para estrellas entre aproximadamente 0,8 —8M, (Maciel et al. 2009) pasar por la
fase de PN es una parte de su ciclo vital. Sin embargo, el camino que discurren hasta
llegar a ella no es igual para todo el rango de estrellas comprendidas entre esas masas.

En el caso de 0,8 — 20, las estrellas no poseen una temperatura central (Teyy)
suficiente para comenzar la combustién de He una vez que agotan el H de su ni-
cleo , por lo que éste se contrae por efecto gravitacional aumentando su T¢ss como
consecuencia. En las capas exteriores al nucleo comienza a quemarse H lo que hace
que la envoltura se expandan mientras el nicleo se sigue contrayendo, entrando la
estrella en su fase de gigante roja (RG). Debido a la contraccion que se sucede, el
nicleo de He pasa a ser degenerado hasta que se alcanza una T,; suficiente para
producirse el flash de He, momento en el que empieza la quema estable de He en el
niicleo, pasando asi a la fase evolutiva en la rama horizontal.

!(Osterbrock & Ferland, [2006)



Este proceso no sucede cuando la estrella posee una masa superior (2 — 8M).
Al acabar con el H en el niicleo, se tiene una T;; suficiente para comenzar la com-
bustion estable de He sin la necesidad de la degeneracion del niicleo ni el flash de He.

Una vez que en ambos casos se agota el He del nicleo, pasa a ser un ntcleo inerte
de Cy O que se va contrayendo debido a que no se alcanzan las condiciones para que
se produzcan las reacciones nucleares que sustenten la estrella. Como consecuencia,
empieza una etapa conocida como AGB en la que se da la combustion de H y He en
capa que hace que la envoltura se expanda mientras que el ntcleo se sigue contra-
yendo. Finalmente, el efecto combinado entre inestabilidades dindmicas, pulsaciones
y presion de radiacion hard que se expulse la envoltura de la estrella dando lugar a
la PN y dejando un ntcleo degenerado por estrella central, conocido como WD.

2.2. Calculo de abundancias

La emision de una nebulosa es producto de la fotoionizacion del gas debido a los
fotones mas energéticos procedentes de la estrella central. Por lo tanto, el espectro
que obtengamos de una PN dependeré directamente tanto de los fotones ionizantes
de la estrella central como de los elementos que compongan la propia nebulosa.

Generalmente, se asume un equilibrio de ionizaciéon en cada punto de la nebulo-
sa dado por el balance entre la fotoionizacion y la recombinacion de los electrones
con los iones. El equilibrio térmico de la nebulosa vendra dado por el calentamiento
por fotoionizaciéon y los distintos procesos de enfriamiento: lineas de recombinacion,
emision de continuo y lineas de excitacion colisional.

Se conoce por linea de recombinacion a la emision que vemos en el espectro pro-
ducida por la liberacion de energia cuando un i6n captura un e~ del plasma. En
el H y He estas lineas son las mas importantes puesto que son las que dominan su
espectro. Las lineas de recombinacion més utilizados son las correspondientes a la
serie de Balmer (H,, Hg, H,, ...) porque es la serie que produce lineas en el optico.
Ademas, son bastante importantes porque gracias a ellas podemos calcular la extin-
cion producida por el gas y el polvo del medio interestelar gracias al decrecimiento
de Balmer. Debido a que el cociente H,/Hp tiene una dependencia minima con la
temperatura y densidad electrénica podemos establecer como de alta es la extinciéon
en base a su ratio teérico independientemente de las propiedades intrinsecas a la
nebulosa. Como la extincion afecta en mayor medida a las longitudes de onda azules
del espectro, podemos calcular la extincion a partir del ratio medido entre H,/Hg,
siendo este mayor cuanto mas grande sea la extincion.

El enfriamiento por radiacion libre-libre se debe principalmente al Bremsstrah-
lung o radiacion de frenado que se produce por la desaceleracién de una particula
cargada al interactuar con otra. Esta emision en forma de continuo es de gran im-
portancia a longitudes de onda de radio.



Las lineas de excitacion colisional (CEL) provienen de los iones de elementos
pesados (O1, OtT, N* S*+ ) y son cruciales a la hora de determinar los para-
metros fisicos de una PN. Se producen cuando un e~ libre excita un e~ ligado de un
atomo, se desexcita radiativamente y emite un foton de energia igual a la diferencia
entre el nivel excitado y el final. La cantidad total de energia liberada por las CEL
dependera directamente de la cantidad de e~ libres del medio capaces de excitar
colisionalmente y de la propia energia de los e~. Estos pardmetros se conocen como
densidad electronica (n.) y temperatura electronica (7%), que resultan imprescindi-
bles para el calculo de las abundancias. Por otro lado, la intensidad de una CEL
también dependerd tanto de la abundancia de un i6n como de la poblacién del nivel
atomico inicial en la transicion. El balance final de la poblacién de un nivel i va a
depender de los procesos colisionales (tanto excitaciones como desexcitaciones) que
pueblen ese nivel desde otro nivel j, las transiciones radiativas que pueblen 7 desde
un nivel de mayor energia, los procesos colisionales que despueblen i y las transicio-
nes radiativas que vayan desde ¢ hasta un nivel menor de energia. Este balance es
posible describirlo gracias a la ecuacion de equilibrio estadistico para un nivel ¢ de
un atomo:

Z njNeqji + Z n;Aj = Z niNeqij + Z n; Ajj (1)
J#i J>i J#i j<i
Donde Aj; es el coeficiente de emision espontanea de la transicion del nivel j al

nivel 7, n; la poblacién del nivel ¢ de un atomo y ¢;7 el coeficiente de desexcitacion
colisional si 7>7 o de excitacion colisional si i<j (2h)).

8,629 1075 (4, j)

i Vi o, em ™ ?s i>7 (2a)
. -6 ..
= 8,629 - 10 Q(l"])e’X/kTe em sl i< (2b)

q; 7 \/7—-,6 w; )

Donde (2(i,j) la fuerza de colision de la transicion, k la constante de Boltzmann, y
diferencia enérgetica entre los dos niveles y w; el peso estadistico del nivel .

A partir de aqui podemos calcular la emisividad j; de la linea correspondiente a
la transicion entre niveles u — [ mediante . Siendo h la constante de Planck y
v, la frecuencia de dicha transicién.

AT = Aynghvy  erg-cm 3s™t (3)

En el espectro de la nebulosa, las CEL son bastante importantes porque permiten
detectar las llamadas lineas prohibidas, que son lineas de emision debidas a tran-
siciones de niveles prohibidos en el acoplamiento LS. En realidad la transiciéon no
es totalmente prohibida si no que su probabilidad de transicion es muy baja. Sin
embargo, en las PNs son observables porque estas transiciones son posibles en con-
diciones de baja densidad.



A partir de los cocientes de intensidades de ciertas lineas prohibidas es posible
calcular los parametros T, y n.. El hallar su valor, permite hacer uso de las ecua-
ciones de equilibrio estadistico y obtener tanto las poblaciones de cada i6n como
las abundancias totales de cada elemento. Los cocientes de lineas se usan porque
son sensibles solo a uno de los dos parametros. Por lo tanto, usando dos cocientes
distintos y cada uno de ellos sensible a T, y a n., se puede obtener el valor de los dos
haciendo un diagrama 7, wvs n.. Los distintos cocientes que hemos usados pueden
verse en Tabla [1

Tabla 1: Cocientes de intensidad de lineas usados para determinar T, y n.

T, Ne
[O111] % [S1] %228
[N ™0 s Anv] 44T
[S111] % [Cl] %
[Nev®  1G5)

« I(18,7
[Strr](*) 7153375;

) Linea indicada en pm

Al tener T, y n. podemos dar paso al calculo de abundancias de cada i6n. Sin
embargo, para obtener la abundancia total de un elemento, no basta con sumar las
abundancias de cada i6n detectado, puesto que existen otros iones de ese elemen-
to presentes en la PN que no son observables en el rango 6ptico porque no tienen
transiciones a esas energias. Como por ejemplo, si queremos calcular la abundancia
total de N, que su ion N*F solo presenta lineas en el infrarrojo lejano (FIR).

Actualmente se usan factores de correccion por ionizacion (ICF) que permiten
calcular la abundancia de iones que no son detectados en base a iones observables
de otros elementos con potencial de ionizacién similar.

En la literatura existen multitud de férmulas empiricas para calcular los ICFs
de los distintos compuestos existentes. Concretamente, nosotros hemos usado los
descritos en (Delgado-Inglada et al., |2014). Hemos escogido los de este trabajo por
la robustez en sus resultados y porque tunicamente dependen de las fracciones de
He?* /Het+He?" y O*"/OT+0*". Sin embargo, como estas relaciones estan obte-
nidas con ajustes a modelos atémicos de fotoionizacion, existen limites en los que
estos ajustes no son tan fiables cuando dichas fracciones se aproximan a 0 o a 1.
En esos casos, hemos usado las relaciones descritas en (Kingsburgh & Barlow) [1994)).

De este modo, podemos calcular las abundancias totales de los elementos obser-
vados y establecer diagnosticos a partir de ellos. Por ejemplo, con el ratio He/H y
N/O podemos constreniir la masa progenitora del sistema a partir de (Karakas &
Lugaro, 2016). Asimismo, usando O/H podemos intentar establecer gradientes de
metalicidad en funcién de la localizacion del objeto en la galaxia o de su distancia a



nosotros (Stanghellini & Haywood, 2018]).

Por ultimo, podemos utilizar la clasificacion creada por (Peimbert & Torres-
Peimbert], 1983) y revisada por (Faundez-Abans & Maciel, [1987)) para caracterizar
las PN observadas. Esta clasificacion divide en tipo I (si He/H > 0.125 y N/O >
0.5) v tipo II (si He/H < 0.125 6 N/O < 0.5), siendo éste dividido en tipo Ila (N/H
> 1071) y tipo IIb (N/H < 107%).



3. Detalles de las observaciones y preparacion de los
datos

En este proyecto se han realizado observaciones de trece PNs distintas. En la Ta-
bla[4 podemos contemplar un resumen de cuéles son las nebulosas que forman parte
del trabajo, asi como sus coordenadas en el sistema J2000 en hh mm ss publicadas
en SIMBAD.

Tabla 2: Listado de nebulosas planetarias observadas

PN RA DEC PN RA DEC

NGC 246 004703 —115218 NGC 650 014219 4513431
NGC 1360 033314 —255217 NGC 1514 040916 4304633
NGC 6578 181616 —202702 NGC 6772 191436 —024225
NGC 6781 191828 4063219 NGC 6804 193135 4091331
NGC 6853 195936 +224316 NGC 6894 201623 4303353
NGC 7008 210032 +543235 NGC 7293 222938 —205013

PN JN1() 233553 4302806
*) Datos obtenidos con OSIRIS (GTC) en 2020

3.1. Observaciones

Los datos de las doce primeras PNs se extraen de observaciones hechas por mi
tutor (Dr. Arturo Manchado) entre Agosto y Octubre de 1986 el telescopio de 2.5m
INT, ubicado en el Observatorio del Roque de los Muchachos (ORM, La Palma).
Para ello se uso una rendija de 3’y 1"de ancho y un IPCS (Image Photon Counting
System) unido a la camara de 500mm del Intermediate Dispersion Spectrograph
(IDS) ubicado en el foco Cassegrain f/15 y un seeing aproximado de 1". Se uso el
IPCS con la configuracion de 2000 columnas y 110 filas con un tamano de 15 pm
de pixel en la direccién de dispersiéon y 50 p en la espacial. Usando el grisma de
primer orden de 150 g-mm~" resultaba una dispersion de 131.2 - mm~! dando una
resolucion espectral de 7.2. Los datos se redujeron usando el paquete PANDORA.
Destacar que la IPCS se calibré en longitud de onda y flujo, se corrigi6é de extincion
y se sustrajo el cielo en dos dimensiones (?). En la tabla @ puede verse la configu-
racion usada para la posicion de la rendija en cada objeto observado. El tiempo de
exposicion varié entre 1000-2000 segundos por objeto.

La principal idea de aquellas observaciones era poder analizar PNs extensas con
resolucion espacial. Se obtuvieron espectros de distintas regiones de un mismo ob-
jeto de modo que permitiese encontrar diferencias entre las distintas zonas y poder
relacionarlas con las fases evolutivas de la PN.



Tabla 3: Configuracion de las observaciones de las observaciones con el INT para cada
nebulosa planetaria

Objeto (1)  (2) (3) (4) Objeto (1) (2)  (3) (4)
NGC 246 90" 10"N 1 91" NGC 6781 90" 0" 1  217+182"
90" 20"S 2 91" 90° 0" 2 24.5"
NGC 650 90" 0" 1 40" NGC 6804 90° 0" 1 847+11.2"
90" 0" 2 21" 90" 0" 2 3.5"
NGC 1360 90° 42"S 1 91" NGC 6853 377 0" 1 37"
NGC 1514 90° 20"S 1 91" 37 0" 2 17.5"
NGC 6578 90° 0" 1 77" 377 0" 3 5"
NGC 6772 90" 0" 1 3.57+42" NGC6894 90° 0" 1  257414"
90" 0" 2 6.37+4.2" 90" 0" 2 3.5"
90° 0" 3 217435" NGC7008 90° 0" 1 91"
90" 0" 4 35"  NGC 7293 90° 100°0 1 180"
90" 0" 5 29.4" 90" 622°0 2 105"

(1) Orientacion de la rendija respecto N-S. (2) Desplazamiento desde la estrella central.

(3) Region (4) Tamano de la regiéon extraida

Por ello, a partir de ahora afadiremos un nimero entre paréntesis (ej: NGC
246(1)) al hablar de alguna de las nebulosas. Esto significard que para ese objeto
existen observaciones en distintas regiones, siendo el ntimero el indicador de la region
de la que estemos hablando. Por consistencia, se ha seguido la nomenclatura del
trabajo original.

Por problemas con la extension en el trabajo no se han podido anadir todas las
imagenes de adquisiciéon y los espectros de estas observaciones. Sin embargo en el en-
lace hitps : //drive.google.com/drive/ folders/1X 1 fJAvTTT9f DecLxKgJFADW S f HTShnlZj?
sharing se puede disfrutar de la galeria completa. A modo de ejemplo adjuntamos
en el trabajo el caso de NGC 650, donde en la figura [1] vemos las regiones extraidas
debidamente senalizadas y en la figura |4 el espectro reducido de una de ellas.



Figura 1: Imagen de NGC 650 con las dos regiones observadas senalizadas
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Figura 2: Espectro reducido de NGC 650(1)

Las intensidades medidas de los espectros pueden verse en Tabla @ - Anexo A.
Para asociar un error determinado a cada linea y ser consistente con el andlisis que
se hizo en su dia de dichas observaciones, se ha seguido el siguiente criterio:

— Error del 10 %: flujo superior a 7-107%% erg-em=2-s7!

— Error entre 20-30 %: flujo comprendido entre 4-107*° erg-em=2-57 1y 7-1071

erg-cm~2.s7!
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— Error mayor del 30 %: flujo inferior a 4 - 1071 erg-cm=2- 571

Destacar que para las lineas muy débiles se ha recalculado su error y que en
algunos espectros la linea 5007A de [O111] aparecia saturada, por lo que se recalculo
su intensidad a partir de su cociente tedrico con la linea de [O111] 4959A, que es 2.98
(Storey & Zeippenl 2000).

Los espectros en los que se recalculd dicha linea son: NGC 650(1), NGC 650(2),
NGC 6781(1), NGC 6804(1), NGC 6853(1), NGC 6853(2), NGC 6853(3), NGC 7008,
NGC 7293(1) y NGC 7293(2).

3.2. Datos de PN JN1

En un principio, este objeto debia analizarse con los datos de las observaciones
anteriores. Sin embargo, en la asignatura Actividades Complementarias a la Inves-
tigacion impartida por Dra. Josefa Becerra Gonzéalez y Dra. Maria Jesis Arévalo
Morales surgi6 la oportunidad de observar un tramo de una noche con OSIRIS
(GTC).

Coincidencias de la vida, la tnica PN de las trece que era visible en esa época
del ano era JN1, que casualmente era la que tenia los espectros de peor calidad en
las observaciones con el INT, debido principalmente a su bajo brillo superficial al
ser una nebulosa muy extensa.

Las observaciones se llevaron a cabo la noche del 17 de diciembre de 2020. Se
tomaron tres exposiciones de 300s con una rendija de 0.8iisando los grismas 1000B
(3630-7500A) y 1000R (5100-10000A). Configuracion que proporciona una resolucion
aproximada de 7.35 y 8.87 A /px respectivamente, similar a las de las observaciones
con el 2.5m INT.

Tal y como se muestra en figura @a}, la rendija se centr6 en una estrella de refe-
rencia muy proxima a la nebulosa (2336 00 +302557) con una orientacion N-S de
90°. En OSIRIS el centrado se hace en el segundo detector cerca de la uniéon de las
dos CCDs que conforman el mosaico entero. Hecho que supuso un inconveniente en
la reduccién, ya que la nebulosa es tan extensa que no se podia seleccionar ninguna
zona de cielo del mismo detector del que se extraia el espectro nebular figura @b ).
Por ello, se tuvo que usar la informacioén del otro detector del mosaico para obtener
un espectro de cielo y restarselo al espectro de la nebulosa. El espectro extraido
equivale a 152.4"de la rendija de 7°.
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Figura 3: a) Imagen de PanSTARRS adjuntada en la fase 2 de OSIRIS donde se sefiala la
estrella de referencia y la posicion de la rendija. b) Imagen de adquisicion del detector 2
en la que se indica la estrella central de la PN (amarillo) y la apertura seleccionada para
la sustraccion del espectro (azul). La anchura de la seccion azul no corresponde con el
ancho de rendija.

—— detector 1: sky

40000 —— detector 2: sky + JN1

35000

30000

25000

20000

Flux [10728 erg em~2 571

15000

10000

5000

|

4000 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500
Wavelength [A]

Figura 4: Comparativa del espectro de cielo (rojo - detector 1) y del espectro nebulosa y
cielo (azul - detector 2) con el grisma 1000B

Para la reduccion de los datos se sigui6 el manual escrito por Dr. Nikola Caon
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usado en la asignatura de Técnicas de Espectroscopiaﬂ impartida en el Master de
Astrofisica (ULL), llevando a cabo el mismo procedimiento para los dos detectores
por separado para ambos grismas. Todo el proceso se hizo en Pyraf, incluyendo la
medida de las intensidades de las lineas y el calculo de su error a partir de la S/N.

Gracias a tener el espectro del cielo y el de la nebulosa mas el cielo por separado,
pudimos identificar que caracteristicas del espectro se eran puramente nebulares,
emision del cielo o defectos del detector.
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Figura 5: a) Region 3700-4300 A del espectro final una vez sustraido el continuo. b)
Ejemplo de sustraccion del cielo en una zona con lineas nebulares y teltricas.

http://research.iac.es/ensenanza/TOB2017/Espectroscopia/index.html
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En el caso del grisma 1000B figura[{] 1o primero que llama la atencion es la region
del espectro comprendida entre 3700-4300 A. Es necesario destacar que ese rango
espectral coincide con una zona del detector en la que la respuesta instrumental es
bastante pobre, por lo que es una zona sensible a tratar con cuidado en la reduccién.

En el espectro de cielo (figura /) vemos ciertos picos de emision que se deben a
posibles cosmicos, bad pixels o defectos de la reduccion. Sabemos que no son lineas
reales de cielo puesto que a esas longitudes de onda no hay emisi()nﬂ

Por otro lado, en el espectro azul de la Figura [{ no vemos tantos defectos como
en el rojo. Sin embargo, apreciamos un continuo que podria estar asociado a emisién
estelar. A la hora de definir la apertura de extraccion del espectro final, se tuvo
especial cuidado de no acercarnos demasiado a las estrellas de campo que se aprecian
en la figura @b} No obstante, se desconoce si detras del gas pudiera existir otra
estrella y estemos viendo su emision o si es inducido por la reduccion. En el ANEXO
B se explica en méas detalle.

Como ya hemos comentado, sabemos que el cielo no tiene contribuciéon en este
rango espectral, por lo que simplemente hicimos un ajuste al continuo del espectro
y restamos su contribuciéon para poder medir la intensidad de las lineas de dicho

rango figura [Ja).

En el resto del espectro donde si hay contribuciéon del cielo, hicimos un proceso
diferente. Como tratamos el mosaico como dos detectores independientes, en ambos
espectros existe una incertidumbre asociada al proceso de reduccién individual de
cada detector. Por ejemplo, aunque se haya calibrado con el mismo arco, los espectros
no tienen el vector de longitud de onda idéntico, por lo que no se pueden restar
directamente.

Antes de restarlos nos fijamos en zonas donde haya emision de cielo, es decir,
lineas que sean comunes en los dos espectros figura @b} De este modo, podemos
hacer una una correlacion cruzada para corregir el posible shift que haya entre am-
bos espectros. A continuacion, escalamos el espectro de cielo al de nebulosa-tcielo
y restamos. Al escalar nos aseguramos de que la contribucion de cielo se elimine al
méximo y que en el residuo quede un continuo con la menor rms posible. Destacar
que la correlacion y el escalado lo hicimos dividiendo el espectro en partes para
compensar posibles diferencias a lo largo de todo el rango espectral.

Una vez reducidos los espectros, quitada la contribuciéon de cielo y el continuo
en la region 3700-4300 A podemos medir las lineas de la nebulosa en el espectro con
el grisma 1000B.

El proceso que seguimos con 1000R es similar al comentado anteriormente. En la
figura [f] podemos ver los espectros resultantes en cada detector. En ellos vemos que
a medida que nos vamos acercando al NIR la emision de cielo domina el espectro, lo
que provoca que las lineas de esa region sean mas complicadas de recuperar con poco
error y que la sustraccion del cielo sea més delicada. Ademas, en esa zona encontra-
mos las tinicas dos lineas que no conseguimos identificar (figura @, con longitudes
de onda observadas: 9560.5 y 9662.43A.

3http://www.ing.iac.es/astronomy /observing/conditions/skybr /skybr.html
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Figura 6: Espectros de cielo y de nebulosa+cielo obtenidos con el grisma 1000R
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Figura 7: Lineas sin identificar en la parte final del espectro 1000R

Para todas las lineas hemos asumido un error del 10 % asociado al proceso de
reduccion. Ademas, hemos medido un error propio para cada linea en funcion de su
nivel de senal sobre el ruido, teniendo en cuenta la contribucién de ambos errores
para establecer uno final.

En la (Tabla[g) - Anexo A) se recogen las intensidades de todas las nebulosas que
forman parte del trabajo, asi como el error de cada linea en tanto por uno. Destacar
que para las lineas que coincidian en 1000B y 1000R hemos usado la informacion
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de ambos espectros, comparando si el flujo era similar para establecer la intensidad
final y su error. En caso de encontrar diferencias, nos decantamos por el espectro en
el que se detectara con mejor S/N.

3.3. Datos de SPITZER

Hasta el momento hemos hablado tinicamente de datos en el rango 6ptico. Sin
embargo, el rango infrarrojo puede aportar informacion valiosa y complementaria a
la que ya tenemos, como por ejemplo establecer otros diagnosticos de n. a partir de
lineas de [Nev] y [ST11].

Para las nebulosas NGC 246, NGC 650 NGC 7008 y NGC 7293 existian datos en
el infrarrojo de SPITZER, por lo que aprovechamos los espectros disponibles para
medir las intensidades de las lineas e integrar los resultados en los diagnoésticos de
T. y ne (Tabla|1).

SPITZER fue un telescopio espacial operativo entre mediados del 2003 y prin-
cipios del 2020 que cubria un rango espectral comprendido entre 3.6-160 ym. Uno
de sus tres instrumentos era el InfraRed Spectrograph (IRS)H compuesto por cuatro
modulos (Short-Low, Short-High, Long-Low, Long-High) cubriendo el rango 5.2-38
pm con resoluciones R 60-130 para los modulos bajos y R 600 para los altos. Con-
cretamente, los datos de las nebulosas fueron observados con los modulos Slow-High
(9.89-19.51 um) y Low-High (18.83-37.14 um). Las intensidades de las lineas medi-
das se presentan en la (Tabla|1(]- Anexo A)

“https:/ /irsa.ipac.caltech.edu/data/SPITZER /docs/irs /irsinstrumenthandbook /4/
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4. Proceso y resultados

El proceso hasta el cdlculo de abundancias consta de varios pasos, los cuales
hemos ido realizando gracias a PyNeb. En primer lugar, es necesario corregir el en-
rojecimiento de los espectros por la extincion interesetelar. Seguidamente, creamos
los diagramas T, vs n. para obtener los diagnoésticos finales que aplicaremos para
calucular las abundancias. Por tltimo, aplicamos [CFs para obtener los resultados
finales.

4.1. Correccion de extincion

Hasta ahora, lo tinico que hemos hecho ha sido recopilar las intensidades de las
lineas de los espectros en crudo. Sin embargo, estos ratios entre lineas no son reales
en todos los casos, ya que dependiendo del medio que haya entre la PN y nosotros,
el espectro puede sufrir enrojecimiento o no.

El enrojecimiento se produce por la absorcion o dispersion de la luz del objeto
observado con el medio interestelar. El medio afecta en mayor medida al UV y lon-
gitudes de onda azules del 6ptico, es por ello que se habla de un enrojecimiento; ya
que nos llegan mas proporciéon de fotones rojos que de azules de los que deberian.

Existen multitud de leyes en la literatura para tratar la extincion interestelar.
Nosotros hemos adoptado la ley CCM89 (Cardelli et al., [1989) , valida entre 0.125-
3.5 pm y dependiente de un tnico parametro llamado Rv (Rv= Av/E(B-V)). Donde
E(B-V) es el exceso de color entre las bandas B y V.

Para calcular E(B-V) usamos el decremento de Balmer a partir de las intensidades
observadas de H, y Hg. El cociente entre estas lineas es practicamente independiente
de la T, y n., por lo que comparando el ratio tebrico y el observado podemos calcular
el exceso de color.

En nuestro caso, hemos usado el modulo setCorr() dentro de la clase RedCor() de
PyNeb para calcular E(B-V) y ¢(Hg), compararlas con lo encontrado en la literatura

para los objetos observados y finalmente decidir qué extincion asumiamos para cada
uno ( Tabla |4).

Como era de esperar, no encontramos gran discrepancia entre nuestros resultados
y los de [Manchado et al.| (1989) puesto que son los mismos datos pero usando curvas
de extincion diferentes. Por lo general, tampoco hay grandes diferencias entre la
extincion de (Cahn et al. (1992)) y nuestros calculos.

El caso mas llamativo es el de NGC 7008, ya que el exceso de color que se
adopto en [Manchado et al.| (1989)) no fue el calculado en el trabajo, sino que se
tomo el de la literatura porque se pensaba que la linea H, podria estar saturada.
Sin embargo, nosotros hemos priorizado el calculado (c(Hp)) frente al bibliografico
(ca) ya que si usdbamos este tltimo los diagnosticos de T, y n, resultantes diferian
considerablemente de la bibliografia.

A pesar de que en JN1 también vemos diferencia, se ha priorizado la extinciéon
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calculada a partir de los datos de GTC porque concuerda con lo obtenido en [Man-
chado et al.| (1989)). Para esta PN es el caso en el que més nos podemos fiar de la
comparativa con estos datos, ya que es el tinico objeto en el que los datos son de
distintas observaciones. Sin embargo, para el resto hay que llevar mas cuidado en la
comparativa porque, al fin y al cabo, son los mismos datos y lo tinico que cambia es
la ley de extincién. Por lo tanto, un .°ror.°" los espectros de Manchado et al.| (1989)
(ej: una linea saturada) lo arrastramos irremediablemente en nuestros calculos.

Tabla 4: Coeficientes de extincién

Object c(Hg) ¢o® cadoptada Ep_y Ep_y®
NGC 246 0.0 0.12 0.0 0.0 0.0
NGC 650 0.11 0.20 0.11 0.07 0.09
NGC 1360  0.00 0.00 0.00 0.00 0.00
NGC 1514  0.77 0.96 0.77 0.53 0.55
NGC 6578 1.54 1.51 1.54 1.06 1.02
NGC 6772  0.93 0.93 0.93 0.65 0.70
NGC 6781  0.92 1.02 0.92 0.63 0.60
NGC 6804 0.70 0.91 0.70 0.49 0.55
NGC 6853  0.00 0.18 0.00 0.00 0.00
NGC 6894  0.92 0.88 0.92 0.64 0.55
NGC 7008 0.45 0.84 0.45 0.31 0.50
NGC 7293  0.10 0.04 0.04 0.08 0.00
JN1 0.00 0.27 0.00 0.00 0.00

4Cahn et al.|(1992) YManchado et al.| (1989)

4.2. Inclusién datos de SPITZER

Como ya hemos comentado, para NGC 246, NGC 650, NGC 7008 y NGC 7293 se
anadieron las intensidades adquiridas de los espectros de SPITZER para completar
la informacion a los diagnoésticos de T, y n.. Sin embargo, solo pudimos calcular
abundancias a partir estos datos para NGC 7008, ya que es la inica que presentaba
una linea de hidrégeno que pudiese relacionarse con Hg y asi poder establecer una
equivalencia de flujo entre el espectro de SPITZER y el del 6ptico.

Concretamente se detecto la linea 12.375 um formada por H1(7-6) 12.372 pum y
H1(11-8) 12.387um, irresolubles debido a la limitacién de la resolucion del instru-
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mento. No obstante, siguiendo la idea de Rubin et al.| (2008) podemos calcular cual
es la emisividad de ambas lineas para unas condiciones de T, y n. concretas y asi
conocer el ratio tedrico entre ambas lineas para separar la contribucion de cada una
de la total detectada por SPITZER.

Para las condiciones T, = 1400K y n. = 900cm 2 de NGC 7008, obtenemos con
PyNeb que H(7-6)/H(11-8)= 8.112 y H(7-6)/Hz= 0.00808. De modo que, sabiendo
el ratio tedrico entre estas lineas podemos relacionar el espectro de SPITZER con el
optico de MASK9.

Destacar que estamos hablando de ratios teoricos, por lo que es necesario tener
en cuenta la extinciéon. Para ello dimos una intensidad relativa a H(7-6) /Hz tal, que
obtuviésemos el ratio calculado de 0.00808 ya una vez aplicada la correcciéon por
enrojecimiento.

4.3. Diagnoésticos T, y n.

Teniendo ya las intensidades corregidas de enrojecimiento, podemos usar el ratio
de las CEL expuestas en Tabla [1] para calcular la T, y n. de los objetos.

Hemos hecho uso de varias funciones de PyNeb para llevar a cabo el calculo.
Concretamente, hemos utilizado la clase pn.Diagnostics() para cargar los cocientes
de lineas de la Tabla[ly dibujar los diagramas T, vs n, resultantes. Ademéas, usamos
la funcion pn.getEmisGridDict(), con la que el programa calcula una malla de la
emisividad en un rango dado de T, y n. para los iones que queramos. De este modo,
PyNeb puede hallar qué 7, y n. tiene un objeto a partir de la malla tedrica, las
intensidades relativas medidas y los diagnoésticos dados.

Finalmente, se obtienen los mapas de T, vs n. de cada PN (Figura |13 - Anexo
C) en los que se representan los valores de T, y de n. a partir de cada ratio de
intensidades usados. Los valores finales se obtienen en la regién en la que coinciden
el diagnostico sensible a la T, y el de la n.. La raya discontinua muestra el valor
final del parametro y la zona sombreada representa su error, calculado a partir de
los errores en las intensidades de las lineas que se usan en el cociente de intensidades.

En la Figura[15 (Anexo C) podemos ver todos los diagramas que hemos obtenido
para todos los objetos y regiones disponibles a excepcion de NGC 6772 (4), region en
la que no se pudo establecer ningtin diagnéstico por no detectar las lineas necesarias
para ello.

En Tabla[j vemos un resumen de las T, y n. obtenidas para cada objeto y region,
en el que se indica con qué i6n se calculd dicho pardmetro, su correspondiente error,
una referencia bibliografica y el valor final adoptado para calcular las abundancias.

Destacar que en la tabla de diagnosticos no se ha incluido el valor de n.[NeV]
en NGC 7008 por diferir en exceso de los diagnosticos de n.[S11], n.[Ar1v] y de la
bibliografia, aportando un resultado que carecia de sentido.

Del mismo modo, en JN1 hemos suprimido los resultados n.[Cli11] y T, [S111].
En el primero de ellos porque las lineas de Cl se detectaron en el limite de 3o lo
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que explica un resultado tan poco fiable. El caso de T,[S111| se explica porque ya
teniamos los diagnosticos de T,[O111] y T.[N11], que son resultados mas fiables con
un error considerablemente menor.

Destacar que en todos los casos de un diagnostico suprimido se poseia de otro
con una fiabilidad mayor, de esta manera la eliminaciéon del diagnostico afectaba
poco o nada a la hora de establecer un valor de T, y n. final. En el caso de otras
regiones, si no se han suprimido fue porque no se poseia de informacién de mayor
calidad, teniéndonos que conformar con un resultado con un error importante (ej:
diagnostico de n, en NGC 7293).

Comparando las temperaturas adoptadas con las encontradas en la bibliografia
vemos que en la mayoria de los objetos no hay una diferencia significativa. En todos
los objetos hemos asumido la 7, calculada por nosotros por considerar que las lineas
participes en el su calculo eran lo suficientemente fiables.

Sin embargo, los casos de NGC 6804 y NGC 246 pueden ser llamativos en la
comparacion con la bibliografia. En el primero de ellos la temperatura se desvia casi
un 30 % y en el segundo encontramos una temperatura méas alta de lo esperado para
una PN. Para este ultimo objeto ha sido probado que su 7, varia a lo largo de la
nebulosa hasta 1.5 veces su valor (Muthu et al., [2000)), por lo que explicaria que nos
de ligeramente por encima de lo referenciado.

Por otro lado, en NGC 6772 y NGC 6853 hemos asumido dos 7, distintas en base
a los ratios de [O111] y [N11], cuyo error en el diagnostico no llegaba a solapar del
todo. La encontrada con [O111] representaria una zona del objeto méas energética y
permitirfa calcular las abundancias de las especies mas ionizadas, mientras que con
[N11] podriamos calcular las de menor ionizacion con mayor precision.

En el diagnostico de n. encontramos resultados mas variopintos. En general, en
los objetos que hemos podido usar el ratio de [S11] los valores obtenidos coinciden
con la literatura. En el resto de casos, los diagnosticos aportaban un error tan grande
que en la mayoria decidimos adoptar la informacién de la bibliografia.

Por ltimo, destacar que a pesar de que el objetivo inicial del trabajo era buscar
diferencias entre regiones de una misma PN para encontrar posibles rasgos evoluti-
vos, no se han asumido distintas n. y 7, entre las zonas observadas en una misma
nebulosa puesto que la diferencia entre los valores encontrados no permitia una di-
ferenciacion, ya que los errores se solapaban entre si.

4.4. Calculo de abundancias

Una vez establecidas la T, y la n. del objeto, usamos la funcion pn.getlonAbundance()
introduciendo el valor de los parametros y la intensidad corregida para calcular la
abundancia de ese i6n.

En la Tabla[11] - Anexo A podemos ver las abundancias resultantes de cada i6n

21



($661) |mopreq 23 ydingssutyy op D1 »

Z00'0 F 7000 @000 F ¥00°0  T00°0 F €00'0 T00°0 F G000 ¥00°0 F 6000 €000 F G000 8000 F 9700  €0°0 F 01°0 - O/+v
A 1T'T »0'T »0'T »0'T ITT A 20T - (o/w)daor

€00°0 F ST0°0  ¥00°0 F 9T0°0  100°0 F 2000 - - €00'0 F 2100 900°0 F 9100 - - o/s
q10°0 HIT'T 0l6'T - - qz'1 v0'1 - - (0/8)d01

700 F 8570 T0F 70 T0F S0 Y00 F L3570 100 F S50 700 F 6570 S0'0 F €£°0 €0°0 F 2€0 €00 F S€°0 O/°N
870 »EC'T »S0'T 00T 80'T 99°0 €80 oF'T z0'T (0/2N)I01

T0F ¢0 TOFTT T0FT0 zZ0F 90 T0F 90 L3P A1) Lo 70 70 F 60 POF T O/N
L6°0 19'Z a4 »L9€ 2901 98°0 80 oFFT o181 (O/N)IDI

Z1 F og 9T F 9F er F 9 € F a1 ¢ F ol LF 67 8 F LG 60 F 72 70F ST [¢—0T] H/O
80°T 00'T 00'T 90°T 78 w1 11T cg'l, ¢0T (H/0)dADI

€ F 81 € F 02 1F6 1F 11 1F 11 1F 01 ¢z F o1 1F 11 € F 91 [c—0T] H/°H

(¥10¢| ['Te 1o epeISur-opedp)) JDI opuedrjde so[e)0) SeDURPUNGY

- zF 8 - - - - LOFEY - - [c—0T] H/2d

ZF 01 ¢ Fal zF o1 1F9 CFV zFQqr 6 F SF € F 0T - [,—o1] H/wW

- - - - - - - - - [,—0T] H/1D

0 F g0 TOFOT 200 F S0°0 - - TOF 9T TOF Tl - - [o—0T] H/S

- - - - - - - - - [,—01] H/S

TTS8 €T 1T ¢ TF €z IF¢ V0T TG z T o1 zTF o1 €00 F 250 10 F #0 [¢—0T] H/?N

TT F 62 LT F 0% 70T F 1°9F TTF 11 S0F 1Y 9 F L8 L TFgg €0TF 0T £0F Tl [¢—0T] H/O

1T¢ TF2 90°0 F LF'0  ¥00°0 F 8100 G000 F 2200 IF9 ¢0TF9E £00°0 T 900°0 2000 F 6000  [¢—0T] H/N

¢ F 8T € F 03 IF6 1F 1T IFT11 1 F 01 ¢ F 01 TF 11 € F 9T [¢—0T] H/°H

(@) 1829 DON (1) 1829 DON 8299 DON ¥IST DON 09T DON (@ 0g90DON (1) 09 DON () 992 DON (1) 9% DON 0yuRAT

oyuewele Jod S9jUR)NSI SLIDURPUNY 9 ©[qRT,

22



(¥661) | Moreq 23 ysingsSury| woxy g0 ,

€00°0 F 8000  T00'0 F 000 000 F 70070 - €00°0 F €000 000 F 000 000 F G000 o/+v
»00'T av'1 80'T - 70T 83T erT (0/+v)d0I

- - £00°0 T 200°0 - T00'0 F 7000 €000 F 000  €00°0 F 60070 o/s
- - LT - 70T 8€'T 96'T (0/8)d01

700 F 61°0 60°0 F 7770 T0F €0 - TOF 0 T0F €0 T0F €0 O/°N
660 v0'T 19°0 - 650 180 v o (0/2N)dDI

20’0 F 60°0 000 €100 z0F 170 - T0F €0 €0F 90 z0F 170 O/N
»FST €0 G6°0 - 980 98°0 L0°T (O/N)ADI

8 F 7¢ ¥ F 9g 61 F ¢b - ST F gL 0% F OF €e F 19 [¢—0T] H/O
A 09°C 11 - 11T 83T c0'T (H/0)d0I

€ F P 1F 01 € F 9T cF L zFPI zFar ¥ F 8l [¢—0T] H/°H

(¥10¢| |'Te 1o epe[Sur-opedp)) JDI opuedrde so[e)0) SRDURPUNGY

- S F 9z - - - - - [c—01] H/od

- COFCT g F QT - 9 F 61 FFal LF¥e [,—0T1] H/+w

- - - - - - - [,—0T] H/10

- - €0F L0 - €0F L0 ¢T'0 F 1€°0 G0 F LT [o—0T] H/S

- - - - - - - [,-oT1] H/'S

L0F Le 80 F 6°¢ LF el - S F ¥I CF6 6 F LT [¢—0T] H/?N

9 F 0z € F o1 12 F a¥ Zl F 92 ¥Z F 8% Q1 F 1¢ 6€ F 0L [¢—0T] H/O

€00°0 F 2100 S00°0 F 910°0 €T L TTF L vF O TFV 0T F 21 [¢—0T] H/N

¢ FFI IF 01 ¢ F 91 cF L zF¥I zFar v F 81 [¢—0T] H/°H

(@) 7089 DON (1) 7089 DON  (S) €29 DON  (7) 629 DON  (€) ©2L9 DON  (2) 2.9 OON (1) ¢L29 DON ug1

oyuewele Jod S9jUR)NSI SLIDURPUNY 9 ©[qRT,

23



[111 g £ [11 g] op seaur| se[ opuesn epeIO[R) 4, (FEGL) [Mo[reg 29 YSnqsSury) 9p D] »

£00°0 F 9000 - - 100 F #0°0  T00'0 F 000 €000 F €000 €000 F 9000  €00°0 F S00°0  €00°0 F 900°0 o/+v
0¢'1 - - »T0'T ¥o'1 er'1 AN} 90'T 6T'T (o/w)daor
¥0'0 T 0T°0 - - - 2000 F 22070 700 F %00 %000 F ¢10°0  $00°0 F €100 €000 T 0T0°0 o/s
(9)6S°0 - - - ev'1 181 71 8’1 9z°1 (0/8)d01
90°0 F 950 700 F €0°0 ¥0°0 F 250 70 F 90 $00 F 11°0 T0F €0 90°0 F 830 60°0 F 8€°0 60°0 F 8€°0 O/°N
¢80 6£°0 7670 60T 610 890 1970 1570 920 (0/2N)aI01
T0F 20 90 F 8T £ 60 €00 F €0 T0F €0 TOT 0 T0F 70 T0F 70 LT 50 O/N
08°0 66°0 €80 09L 18°0 €0'1 68°0 060 cg8°0 (O/N)IDI
€1 F 8¢ vF6 vF VI ¢ F 81 ze F 8¢ ¢l Fee 6 F 9¢ LF L 8 F 65 [¢—0T] H/O
eLT 90'T ee'T 86C v5'1 v0'T v5'1 8T'T 66T (H/0)dADI
zFal TF¥ 1F €1 1F €1 €F6 ¢ F 91 1F 71 1F 11 1Fal [c—0T] H/°H
(710¢ |'Te 1o epe[Sur-opeSp(l)) DT opueside serejo) seDURPUNGY
1F¢ - - 80 F 67 - - - 90 F I'¢ ¢0Foe [¢—0T] H/?2
ZF Q1 - - TFI1I ¢F6 € F gl ¢ F 8l zF ¢l ¢ F el [,—01] H/4v
€0 F 80 - - 1F¢ - - - - - [,—0T1] H/1D
zF ¢ - - 90 F 6°¢ CO0F 9T 90 F €T Z0F 80 Z0F 80 600 F IF0  [g—0T] H/S
- - - 60F LT - - - - - [,—01] H/'S
zFS8 10 F 20 80F Ve POFTF zF¢ €FS8 ZFS ZFS8 TF8 [¢—0T] H/?N
T F €€ STzl ¢ T el €T ¥¢ 7T T LY gl F ee 8 T T¢ LF¥e LF cz [¢—0T] H/O
TF ¢ €F6 €0 F 80 €000 F 8200 €0 T Ve ZTV IT¥ 1F¢ €0 F 22 [¢—0T1] H/N
zFal ZFV 1F¢€r 1F €1 £F6 G F 9T 1F 71 IFT11 1F 2l [¢—0T] H/°H
INC Nd (¢) €622 DON (1) €62L DON  800L DON (@) 7689 DON (1) 7689 DON  (€) €989 DON  (g) €689 DON (1) €989 DON uo[

ojuejwee Jod S9)UR)NSAI SRIDURPUNQY 9 R[QR],

24



en cada region observada, mientras que en la Tabla [0 exponemos las abundancias
totales.

En ella, también se muestran los resultados al aplicarles las ICFs de Delgado-
Inglada et al.| (2014) asi como un error asociado producto del propio error en la
abundancia total como del error intrinseco de cada ICF. Es por ello que en el caso
del N/O se haga una distincion entre error inferior y superior, porque en la ICF del
nitrégeno se hace esa distincion.

Sin embargo, las ICFs usadas requerian unos valores minimos y méaximos de
He?t /He?T+He" y 02 /O*"+0T, en los casos que no se cumplian se han usado las
ICFs descritas en |[Kingsburgh & Barlow| (1994)).Destacar que en estos casos la ICF
no es X/0 si no X/H, por eso que diste tanto de los valores de |Delgado-Inglada et al.
(2014).
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Figura 8: Relaciones de abundancias entre: a)O/He b) N/He ¢) N/O d) Ne/O

Representando las abundancias totales entre si no encontramos ninguna corre-
laccion aparente salvo para Ne y O (figura @, donde se ha ajustado una recta con
pendiente 0.3 al excluir NGC 7008 (ver mas detalles de por qué se excluye en seccion
4.7). Esto nos indica que de alguna manera el Ne y el O estan ligados de alguna
manera en su producciéon o transformacion en el interior de la estrella.
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Los valores promedios que obtenemos de la seleccion de las PNs son: He/H=
0.126, O/H= 31-107°, N/O= 0.50 (N/H= 15-107°) y Ne/O= 0.30 (Ne/H= 9-1079),
mientras que las solares son He/H= 0.09, O/H= 54-10"°, N/O= 0.13 (N/H=7-1077),
Ne/O0=0.2 (Ne/H=11-1075) (Lodders, [2010).

En la comparativa vemos que la proporciéon de He aumenta producto de la com-
bustiéon de H durante la fase de secuencia principal y la quema de H en capa. Asimis-
mo, la fraccién de N/O no solo aumenta por la mayor abundancia de N si no también
por la disminuciéon de O. Por lo que concluimos que la produccion de N puede estar
relacionada con la disminucién de oxigeno. Por tltimo, dado que exite una aparente
correlaccion entre Ne y O, si hemos visto que O/H disminuye por debajo del valor
solar, comprobamos que Ne/H también lo hace.

4.5. Estimaciéon de la masa de la estrella progenitora

Tabla 7: Estimacion de la masa progenitora en Mg en funcion de He/H, N/O y

metalicidad
Objeto He/H N/O Mpro Mpro Mpro Mpro Meétodo calculo Central Star®
(z=0.007) (2=0.014) (2=0.03)

NGC 246 0.13 1.0 4.4 4.2 5 4.3b Trazas evolutivas PG 1159
NGC 650 0.10 0.4 <4 <25 - >3¢ PG 1159(E)
NGC 1360 0.11 0.6 3 4 - <1.5%* Mes WD/MS
NGC 1514 0.11 0.6 3 4 - 4,5¢ Velocidad radial AQ0+sdO
NGC 6578 0.19 0.2 <2 - - 1.3f - Of
NGC 6772 0.14 0.4 - - 5 - - -
NGC 6781 0.19 0.8 - - - 4,39 Mes DAO
NGC 68047  0.10  0.01 1 - - <1.5%* Mes 09
NGC 6853 0.12 0.4 4 3 4.5 2.6-4.29  M;on+Myor+Mes DAO
NGC 6894 0.13 0.4 - - 2.5-4 194* Mes WD?
NGC 7008 013  0.35 - - 2.5-4 2dx Mes 0747
NGC 7293t 0.13 0.9 - 4.5 - 2.6m* 12¢/13¢ DAO+?

PN JN1 0.12 0.2 3 2-3 1-2 1.8%* Mes PG 1159(E)

@Weidmann et al(2020) YAdam & Mugrauer| (2014) Gvan Hoof et al(2013) ¢ M.s de |Stanghellini et al.| (2020)
“Muthu & Anandarao| (2003) fhttp://stars.astro.illinois.edu/sow/n6578.html 9McCandliss et al.| (2007) " |Palla et al.| (2002)
IWerner & Herwig| (2006) *Relacién Mcs y Mpro de|Catalan et al.| (2008) +Datos solo de region (1)

En el estudio realizado por Karakas & Lugaro| (2016) se daba una estimacion de
la masa en funcion de los cocientes He/H y N/O en funcion de la metalicidad.

Aprovechando este trabajo y una vez tenemos las fracciones promedio de He/H
y N/O de cada nebulosa calculadas, hemos dado una estimacion de la masa de la
estrella progenitora (M,,,) en la Tabla EI No se han anadido errores en los resultados
puesto que son estimaciones y, si tenfamos en cuenta nuestros errores en las fracciones
He/H y N/O, practicamente no se podria dar ningun valor fiable para la masa. A
parte, hemos buscado calculos de las masas progenitoras en la literatura para tener
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otra estimacion distinta a la nuestra y comprobar si nuestros resultados no van
demasiado desencaminados.

En algunos casos no hemos podido encontrar ninguna estimacion directa para la
masa progenitora, por lo que la hemos calculado indirectamente con la relacion de
Catalan et al.| (2008) a partir de la masa de la estrella central (M.s) de la PN. Esta
relacion solo es aplicable a enanas blancas, por lo que nos hemos tenido que asegurar
que las estrellas centrales en las que hemos usado esta relacion tienen dicha clasifi-
cacion espectral u otra con una temperatura efectiva de magnitud similar Tabla [
Ademés, al lado de M., hemos anadido un comentario sobre el método utilizado en
la referencia para el calculo.

Dado que son simples estimaciones, nuestros resultados se aproximan a los en-
contrados en la literatura; siendo los casos que mas difieren los mismos en los que
hemos calculado M,,, de forma indirecta a partir de M. Por lo que podemos afir-
mar que el calculo de abundancias es otro método valido para poder hallar la M,,,
de una PN. Sin embargo es necesario destacar que en los casos en que M,,, es menor
de 2.5M, la degeneracion en las graficas de |Karakas & Lugaro (2016|) es demasiado
grande para dar una estimacién méas precisa.

4.6. Gradiente de metalicidad
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2| [kpc] 2] Tkpcl

Figura 9: Variacion de la abundancia frente a la distancia al plano galactico: a) He/H b)
metales

Una vez tenemos las abundancias calculadas, hemos decidido representar tanto
la abundancia de He/H como la suma de O/H, N/H y Ne/H (como indicador de la
metalicidad) frente a su posicion respecto al plano galactico (figura @ No hemos
incluido ni S/H ni Ar/H por su general bajo contenido en estos elementos y por no
poder ser incluido en todas, pudiendo general algin tipo de sesgo. Su distancia al
plano se ha identificado como |z| y se ha calculando en base a sus latitud galactica
y a su distancia liberada en GaiaDR3 de cada objeto en la galaxia.

En el caso del He no vemos una tendencia demasiado clara por la alta dispersion

de puntos. Sin embargo, en la figura [Jb si se aprecia una tendencia de metalicidad
a la baja para distancias alejadas del plano, como era de esperar. Aunque es cierto
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que la seleccion de PNs no es muy extensa para afirmarlo categéricamente, seria
recomendable afiadir a la seleccion méas PNs entre 0.2<|z|<0.7 para ver si JNI es
o un caso aislado o un error en alguna medicién, o por el contrario el gradiente de
metalicidad es més variado de lo que podriamos pensar.

4.7. Notas individuales sobre cada nebulosa planetaria

A continuacion, iremos discutiendo los resultados de cada una de las PNs:

— NGC 246: las dos regiones observadas en esta nebulosa son aproximadamente
simétricas respecto a su estrella central (10"N y 10"S). Sin embargo, estudios
sobre esta nebulosa han demostrado que su morfologia no es simétrica y que
posee un un leading edge y un trailing edge entre los que su 7, varia hasta un
factor 1.5 (Muthu et al.. [2000))), aunque nosotros no encontramos variaciones en
los diagnoésticos entre regiones. A la hora de comparar abundancias observadas
vemos que apenas hay diferencias salvo en la fraccion de He/H, efecto que se
debe a la no deteccion de He™ en la region 2. Al analizar el espectro de esta
region nos damos cuenta de la presencia de una absorcion en 5876 AHel, lo
que nos indica que el espectro podria estar contaminado por alguna de las
estrellas que conforman este sistema triple (Adam & Mugrauer, [2014)). Al no
detectar He™, la ICF de O/H se dispara y por ello surgen discrepancias en
las abundancias finales. Destacar que este objeto es de tipo I y que su baja
cantidad en O/H concuerda con que no pertenezca al disco galactico. Por
ultimo, la masa calculada coincide con lo esperado.

— NGC 650: para esta nebulosa se escogieron dos regiones en la direcciéon ra-
dial, siendo la region 1 la proxima a la estrella central y la region 2 la més
alejada. Aun asi, las diferencias en n. y T, no fueron lo suficientemente gran-
des para hacer una distincion. A pesar de que en las abundancias calculadas
se encuentran diferencias entre regiones, en las abundancias finales obtenemos
resultados idénticos, de los que concluimos que es del tipo Ila (como asegu-
ran en van Hoof et al.| (2013))). Las estimaciones dadas para la masa con una
metalicidad baja coinciden con el valor minimo dado por la literatura.

— NGC 1360: el espectro de esta nebulosa estaba contaminado por la estrella
central, hecho que provocé un gran error en la determinaciéon de la n. y que
hizo que adoptasemos el valor de la literatura. Del mismo modo sucede con la
incertidumbre en la linea [O111] 4363A, pero a falta de T, bibliografica se uso
la calculada a partir del cociente de [O111]. Por lo que concluimos que los resul-
tados finales podrian variar con una estimacion mejor de ambos pardmetros.
Su baja fraccién de O/H coincide con lo esperado para objetos externos al
disco. No sucede con la estimacion de M,ro, que aunque la cota esté calculada
a partir de la relacion de |Catalan et al. (2008) no concuerda con lo obtenido
por nosotros. Es del tipo IIb.

— NGC 1514: en este caso no pudimos calcular la n, por falta de deteccion
de lineas por lo que se asumié el valor de la bibliografia. Sorprende su alto

28



parecido en los resultados con NGC 1360. También es de tipo IIb y en este
caso la masa estimada es ligeramente menor de lo esperado pero parece una
buena aproximacion.

NGC 6578: nuestra n, poseia un error alto por lo que se adopto el valor de
5000 cm ™3 de la literatura. Igualmente, es el objeto méas compacto que el resto
por lo que quizas no sorprende tanto una n. tan alta. Sus bajas fracciones de
He/H y N/O indican que es de tipo ITb y que la progenitora no es muy masiva,
resultado que coincide con lo publicado.

NGC 6772: en esta PN se seleccionaron cuatro regiones en la direccion radial,
siendo la region 4 la ubicada en la estrella central y la region 1 la mas externa.
Ademas se anadio espectro promedio a modo de regiéon 5. Para la T, se hizo
distincion entre la calculada con [O111] y con [N1I] que sirvieron para calcular
las abundancias de los compuestos mas y menos ionizados respectivamente.
Destacar que al dividir la rendija en tantas zonas hizo que se perdiera S/N |
que los espectros tuviesen un error mayor y que en la region 4 no se detectaran
practicamente lineas, por lo que no se pudieron calcular las ICFs ni las abun-
dancias finales de esta region. A pesar de que hay diferencias entre regiones,
el error es tan grande que no se puede garantizar que estas diferencias sean
reales o no. A partir del espectro promedio obtuvimos que es de tipo Ila. Por
falta de bibliografia no pudo compararse la masa calculada.

NGC 6781: las dos regiones escogidas siguen una direccion radial, siendo la
region 1 la més externa a la estrella central. Sorprende su alto contenido en
He/H en ambas regiones y la diferencia de N/O entre las dos, ya que en los
demés elementos la diferencia esta comprendida en el error. Es de tipo I y su
exceso de He/H no permite establecer un diagnoéstico claro con los resultados de
Karakas & Lugaro| (2016]). Los espectros presentan una S/N méas que aceptable
y los diagnoésticos de T, y n. concuerdan adecuadamente con los de la literatura
por lo que nos inducen a pensar que estos resultados sean reales.

NGC 6804: en este caso también se distinguieron dos regiones en la direccion
radial siendo la mas externas la 1. Lo valores encontrados para n. tienen una
dispersion muy grande, mientras que el 7, no coincide con la literatura. Ade-
mas, el espectro de la zona interna esta contaminado por la estrella central.
Con todo ello, se puede explicar que haya diferencias entre las abundancias
finales de He/H, N/O, Ne/O y Ar/O. Por ello, solo hemos usado la region
1 para estimar la M,,,, que concuerda perfectamente con lo calculado con
Catalan et al.| (2008). Es una PN del tipo ITb.

NGC 6853: se diferencian tres regiones en la direccion radial siendo la més
externa la region 1. El espectro de la zona central esta contaminado por la
estrella central, lo que puede ser el causante de pequenas diferencias entre esta
region y las dos mas externas. En este objeto pudimos diferenciar entre dos 7,
distintas, usando la obtenida con [O111] para las especies méas ionizadas y [N11]
para las menos. Este objeto es del tipo Ila y su masa estimada coincide con el
rango dado por la literatura.
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— NGC 6894: se observaron dos regiones en la direccion radial, con la region
1 la més externa del objeto. Los espectros tienen buena S/N y el de la zona
central no parece estar contaminado por la estrella. Atn asi se aprecia una
diferencia significativa en la abundancia final de He/H, mientras que para el
resto de elementos las diferencias entran dentro del error. Nuestra estimacion
de la masa no concuerda con lo esperado a partir de la relacion (Catalan et al.
(2008) por lo que habria que calcular la Mo, a partir de otro método directo
para confirmar que nuestros resultados estan desencaminados. Sus abundancias
muestran que es del tipo Ila.

— NGC 7008: es la tinica en la que se han podido integrar los datos de SPITZER,
no obstante para los ICFs solo se han tenido en cuenta las abundancias del
Optico. Destaca su alta fraccion de Ne/O, por encima de la correlaccion en-
contrada, lo que da que pensar que su ICF se dispara al tener una fracciéon
He?" /He?T+He™ tan elevada. Por lo que decidimos poner en cuarentena este
resultado excluyéndolo del ajuste de Ne/O. Es del tipo IIb y su masa estimada
es ligeramente superior a lo calculado con (Catalan et al.| (2008).

— NGC 7293: es la iltima de la seleccién con varias regiones , siendo la 1 en
el interior de la PN y la 2 en el exterior. En este tltimo la S/N es baja lo
que explica la nula deteccion de He™ y He?™ por la debilidad de sus lineas en
el espectro. Por este hecho, no hemos tenido demasiado en cuenta la regiéon 2
ya que la no deteccion de He afecta a las ICFs y por ende a las abundancias
totales. Teniendo iinicamente en cuenta la region 1, obtenemos que es de tipo
I y estimamos una masa superior a la encontrada en la literatura. Una mejor
determinaciéon de la regiéon externa habria sido clave para determinar mejor
tanto la diferencias entre regiones como una estimacion de la masa mas fiable.
Destacar su baja fraccion de O/H lo que se explicaria con que es uno de los
objetos que se encuentra fuera del disco.

— PN JN1: es la tnica de la seleccion de PN observada con OSIRIS y en la
que hemos participado directamente en la obtencién y reduccion de los datos.
Hemos hecho diferenciaciéon en la T, para calcular las abundancias de los com-
puestos mas y menos ionizados a partir de |O111] y [N1I|. Es el objeto de la
seleccion con la mayor abundancia en S/O, hecho que puede explicarse porque
es en la unica que tenemos mayor informacion de azufre al detectar [Sti1]. Por
sus abundancias, es un objeto del tipo Ila y su masa estimada concuerda con
lo obtenido a partir de (Catalan et al.| (2008).
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5. Conclusiones

Como hemos comentado con anterioridad, este proyecto trata sobre la observa-
cion con resolucion espacial de una seleccion de PNs extensas con el objetivo de ver
posibles diferencias entre zonas y explicarlas desde un punto de vista evolutivo.

Si en el interior de la estrella no hubiese mezcla de material, hubieramos encontra-
do més riqueza en He y N en zonas interiores de las nebulosas ya que corresponderian
con parte de la envoltura expulsada posteriormente y, por ende, mas evolucionada.
Sin embargo, después de analizar las abundancias finales en la mayorfa de las PNs
vemos que no existen diferencias en la composiciéon quimica entre las zonas de las
mismas. Indicando una mezcla homogénea a lo largo de la evolucion estelar y de la
vida de la propia estrella, resultado que también se obtenia en la tesis de Dr. Arturo
Manchado.

Representando las abundancias finales entre si, apreciamos una correlacion entre
O/H y Ne/H equivalente a 0.3, lo que nos lleva a pensar que estas especies se
encuentran ligadas de alguna manera en la nucleosintesis estelar. Para el resto de
compuestos no vemos una correlacion tan clara en ningiin caso.

Comparando las abundancias finales con las solares apreciamos un enriqueci-
miento en He/H y en N/H, mientras que la cantidad de O/H se ve reducida hasta
valores que rozan la mitad del solar. La fraccion de Ne/H también se ve disminuido
pero en menor medida.

Més alla de simplemente calcular las abundancias, hemos podido probar que
usando los cocientes He/H y N/O se puede dar una estimacion aproximada de la
masa de la estrella progenitora del sistema. Comparando con la literatura, hemos
visto que las abundancias es un método mas que valido ya que coincide con lo en-
contrado por otro métodos en propiedades fisicas distintas. Aunque se necesitaria
muy buena precisiéon en las medidas para evitar que el error se vaya propagando has-
ta las abundancias y que la estimacién de la masa pueda ser una aproximacién mejor.

Por 1ltimo, hemos usado las datos publicados en GaiaDR3 para obtener un gra-
diente de metalicididad sobre la distancia de los objetos al plano galactico. Para
He/H hemos concluido que el resultado es variado sin encontrar ninguna relacion
pero para la suma de metales (O/H + N/H + Ne/H), se ve una tendencia que pa-
rece disminuir al aumentar |z|, exceptuando JN1 que tiene una metalicidad similar
a algunos objetos del plano. Por supuesto, una cantidad mayor en la seleccion de
PNs ayudaria a ver si, efectivamente, la tendencia que se vislumbra es real o estamos
sesgados por la falta de puntos en la grafica.
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Tabla 9: Intensidades relativas de JN1

Ion Wavelength [A]  F(\)/F(Hg) Error [ %]
[O 1] 3727 159.91 14
[Ne 111] 3868 136.90 10
[Ne 111] 3968 36.28 17
Ho 4101 25.91 17
H~y 4340 43.89 16
[O ] 4363 15.38 12
He 11 4686 75.77 10
Hp 4862 100 10
[0 1] 4953 141.16 10
[O 1] 5007 1321.00 10
[N 1] 5199 21.23 20
[Fe 11] 5412 4.74 11
[C] 1m1) 5518 0.58 30
[C1 1] 5538 1.30 30
[N 1] 5755 1.51 21
He 1 5876 5.81 0.24
[S 1] 6312 2.52 0.5
[N 1] 6548 30.30 10
Ha 6563 258.70 10
[N 1 6584 87.60 10
He 1 6678 2.54 0.19
[S u] 6717 20.58 10
[S 1] 6731 15.21 10
He 1 7065 1.24 20
[Ar 1) 7135 18.43 12
[S 1] 9069 24.63 22
[S 1] 9531 92.82 23
777 9560 147.05 17
777 9662 474.50 11
F(Hg) x 10715 [erg cm ™2 s71] 20.05
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Tabla 10: Intensidades medidas de los espectros SPITZER

I6n Wavelength [pum] NGC 246 NGC 650 NGC 7008 NGC 7923
[Ar 1] 8.99 - - - -

[S 1v] 10.52 28,723 167.5 £ 12.3 869.2 £ 5.8 -

[Ca V] 11.48 - - - -

[C1 1v] 11.76 - - 16.1 + 2.4 -

[Ni 11] 12.00 - - - -
H(7-6) + H(11-8) 12.38 - - 4.6 + 0.4 -

[Ne 11] 12.81 - - 23.5 + 4.2 -

[Ar V] 13.10 6.43 £ 1.4 - 61.1 £ 7.3 -

[Ne v] 14.32 440+£79 118.0 £ 10.8 315.5 £ 6.9 114+ 1.9
[Ne 111] 15.55 6.2+ 1.0 313.0 £ 38.0 451.0 £ 7.3 34.6 £ 0.8
[Co 1] 18.26 10.6 £ 3.6 - 123 £ 2.1 1.0 £0.1
[S 1] 18.71 - 122.0 + 4.0 134.0 £ 6.4 3.0+04
[Cl 1v] 20.32 68.0 £ 2.1 - 53.4 £+ 16.5 -

[Ar 111 21.82 - - 14.2 + 3.6 -

[Fe 11] 22.92 - - - -

[Ne v] 24.31 443 £2.0 256.0 £ 57.0 382.2 £5.0 5.3 £ 0.6
[O 1v] 25.89 345.0 £ 4.0 2060.0 £63.0 8713.0 4+ 54.2 345.0 %+ 4.3
[S ] 33.48 - 288.3 &+ 6.5 119.0 £+ 3.8 4.7+ 0.6
[Si 11] 34.84 - 128.0 + 8.4 13.6 £ 2.1 -

[Fe 11] 35.77 22.4 £ 12.6 - 14.0 &£ 3.8 -

[Ne 111] 36.01 29.5 £ 8.5 70.2 £ 9.5 6.3+ 1.5 11.5 £ 2.25

Flujos presentados en una escala 10721 W/cm =2
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Anexo B: Reducciéon espectro JN1 - grisma 1000B

Como ya hemos comentado en el texto, en el espectro final de la nebulosa de la
CCD2 del mosaico de OSIRIS vemos un continuo que en el espectro final de cielo
de la CCDI1 no estd. Ya que ambos espectros se redujeron por separado pero se
calibraron usando el mismo espectro estelar detectado en la CCD2, uno se podria
esperar que efectos en la calibracion en flujo apareciesen por igual en ambos espec-
tros. Hecho que no resulta de este modo.

Bien es cierto que la eficiencia del detector de OSIRIS por debajo de 4200Aes infe-
rior al 50 %, por lo que es necesario tener cuidado para no inducir artefactos durante
la reduccion. Es por ello que buscamos en que momento aparecia dicho continuo en
los pasos de la reduccion (figura y encontramos que después de la calibracion
en flujo esa zona del espectro es altamente ruidosa. Como estamos hablando de un
espectro singular de una columna del CCD no se aprecia el continuo, sin embargo
es a la hora de obtener el final cuando se ve el continuo del que hablamos. Por lo
que, de ser introducido artificialmente, es en el paso de la calibracion de flujo.

0 MWM

Figura 10: Espectro de la columna 200 durante la reduccion: A) Al corregir bias y flat. B)
Al calibrar en A. C) Al calibrar en flujo

Bien es cierto que la calibraciéon del espectro se hace con una estandar de la ESO
conocida como G158—10(ﬂ cuyo espectro calibrado parece no estar demasiado bien
definido por debajo de 40004, lo que sumado a nuestra baja respuesta instrumental
puede inducir el continuo del que estamos hablando.

Shitps : / /www.eso.org/sci/observing [tools/standards/spectra/g158,00.html
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En figura |11 adjuntamos el proceso en la tarea de Pyraf sensfunc como compro-
bacion de que el ajuste estd bien implementado.

5000

5000

Figura 12: Comparativa del negativo de JN1 con dos tipos de contraste para identificar
posibles fuentes ocultas

Por otro lado, como tampoco podiamos descartar que fuera emision real, in-
tentamos jugar con el contraste de la imagen de adquisicion para ver si podiamos
identificar alguna estructura debajo de la zona de extraccion, sin éxito alguno (figu-
ra |12). No obstante, dicha imagen de adquisicion pertenece al filtro G de SLOAN
mientras que el continuo se aprecia a menores longitudes de onda.
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Figura 13: Diagramas T vs 1,
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