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RESUMEN de la tesis como requisito parcial para la obtencién de la
Licenciatura en Matematicas Aplicadas presenta Marfa Yanet Jiménez
Reyes. Ensenada, Baja California, México. Marzo del 2008.

ANALISIS DE INCERTIDUMBRES EN ESPECTROS DE
BAJA DISPERSION DE NEBULOSAS PLANETARIAS

Resumen aprobado por:

{ / P w
Dr. Lofenzo Olguin Ruiz Dr. Roberto Vazquez Meza
Codirector de tesis Codirector de tesis

Se presenta un analisis de incertidumbres en los pardmetros fisicos y abundancias
quimicas de nebulosas planetarias, derivadas a partir de espectros de baja dispersion.
En las incertidumbres se consideran dos fuentes de ruido: el de fotones y el de lectura.
Siempre que es posible, la propagacién de los errores se realiza analiticamente. En
caso contrario, se describe el proceso de estimacién de incertidumbres. Se presenta
la aplicacién de una regién de las nebulosas NGC 6309 y NGC 7354. El compor-
tamiento de las incertidumbres finales, como funcién de la sefial a ruido (S/N) de
las lineas de emisién, muestra que para lineas con S/N < 50 las incertidumbres en
abundancias iénicas estén en el intervalo de 10 a 20 %, mientras que para S/N ma-
yores las incertidumbres son menores al 5 %, concordando con lo que comunmente
se adopta en la literatura. En el caso de las abundancias totales, las incertidumbres
son en general menores al 10 % excepto para nitrogeno que depende fuertemente de
las incertidumbres en la abundancia de oxigeno a través del factor de correccion por
ionizacién (ICF).
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Capitulo 1

Introduccion

La Astronomia es quizé la ciencia observacional méas antigua. El esfuerzo por
entender los misteriosos objetos luminosos en el cielo ha sido un elemento importante
de la cultura humana por lo menos durante los tltimos 10 000 anos.

El primer encuentro de los conceptos estadisticos con los datos astronémicos tiene
que ver con la determinacién de la media de una serie de observaciones. El griego
Hiparco (190-170 a.C.) realizé una de las primeras aplicaciones de los principios
mateméaticos que hoy se consideran como parte de la estadistica. Encontré que la
mitad del valor de la dispersién (llamado rango) en las mediciones de la longitud de
un afio era un mejor valor que la media o mediana (Babu 1996).

Astrénomos cldsicos como Tolomeo (100-170 d.C.) se interesaron por la presen-
cia y eliminacién de errores en las observaciones. En su obra Almagesto, se discutia
sobre los errores en posicién causados por la refraccién atmosférica y la paralaje, y
se hacia la recomendacién de repetir observaciones por periodos de tiempo largos
con el fin de reducir los errores.

El astrénomo y matemdtico Al-Biruni (973-1048 d.C.) discutié sobre los peligros
de la propagacién de errores para instrumentos imprecisos, observadores distraidos
y célculos inexactos. Tanto Tolomeo como Al-Biruni utilizaban la mejor de una serie

de observaciones en lugar del promedio de ellas.
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Algunas escuelas medievales se oponfan a la adquisicién de mediciones repetidas,
temiendo que los errores se combinaran empeorando las mediciones en lugar de que
se compensaran unos con otros.

Tycho Brahe (1546-1601) demostré la utilidad de la media para incrementar la
precisién de las observaciones, promedié mediciones realizadas en distintos anos para
reducir errores en la ascencién recta y declinacién de estrellas estandares.

En la renombrada obra de Galileo Galilei, Didlogo Concerniente a los Dos Mdzi-
mos Sistemas del Mundo, Tolemaico y Copernicano escrita en 1632, se inclufa una
discusién sobre los errores observacionales con sus respectivos tratamientos. En esta
obra, Galileo diferenciaba claramente entre el valor verdadero de una cantidad fisi-
ca, e.g. la distancia angular entre dos estrellas. de las distintas mediciones de esta
cantidad, las cuales eran sujetas a errores de medicién. Establecié principios bdsicos
de la teoria de medicién: que los errores se encuentran distribuidos simétricamente
con media cero y que los errores pequefios son mds comunes que los errores grandes.

En la segunda mitad del siglo XVIII se fundé la teorfa moderna de la estadistica,
en particular el desarrollo del método de los minimos cuadrados y la teorfa matemati-
ca de errores.

En el siglo XIX, Friedrich Bessel trabajé con errores en las mediciones observa-
cionales y fue el primero en utilizar el término error probable, asi como en probar la
validez de la distribucién de error normal de Gauss, utilizando mediciones repetidas
de las posiciones estelares. Por otra parte, en 1861, George Airy escribié el volumen
Teoria Numérica y Algebraica de Errores en Observaciones y de las Combinaciones
en Observaciones.

En la Astronomfa moderna, la estadistica ha jugado un papel muy importante.
La aparicién de mds y mejores telescopios en tierra y en el espacio, con una ma-

yor resolucién y una instrumentacién més precisa, han llevado a producir una gran
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cantidad de datos que necesitan ser tratados de una manera mas confiable y precisa.

1.1. Nebulosas Planetarias

Charles Messier en 1764 fue el primero en observar una Nebulosa Planetaria (NP)
utilizando un telescopio. Sin embargo, fue William Herschel el que le dié el nombre de
Nebulosa Planetaria, debido a su apariencia de disco verdoso, tal como los planetas
lejanos. Es por esa semejanza que se les llamé planetarias, aun sabiendo que no
tienen nada que ver con los planetas.

Las NPs son sistemas que corresponden a una de las etapas finales en la evolucién
estelar. Estdn formadas por una estrella central caliente (30 000 a 300 000 K), cuya
masa original est4 entre 1 — 10 M /Mg, y una envolvente de gas ionizado, producto
de la evoluciéon de dicha estrella.

La identificacién de una NP se basa en su morfologia, determinada por la forma
de su envolvente, y su espectro, en el que se observan principalmente lineas de emisién
de la recombinacién de hidrégeno (Ha, HG, etc.), lineas prohibidas de alta excitacion

([0 1], [Ar IV], etc.), de baja excitacién ([N 1I], [S I, etc.) y radiocontinuo.

1.2. Antecedentes

La Astronomia es una ciencia observacional, es decir, las condiciones de un ex-
perimento dado no se encuentran controladas, a diferencia de otras ciencias fisicas.
Todo esto tiene como consecuencia que exista la posibilidad de que tengamos incer-
tidumbres grandes en las mediciones, por lo que es necesario el tener una estimacién
m4ds confiable de las mismas y poder realizar inferencias de los resultados en ba-
se a éstas. A su vez, para determinar incertidumbres en una medicién es necesario

entender todas las posibles fuentes de ruido que contribuyan a ella.
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Al estudiar una NP, se desea conocer detalladamente sus caracteristicas mas
importantes como son parametros fisicos y abundancias quimicas; para lograr esto
se estudian pequenas regiones en la NP, en las que ocasionalmente se encuentran
variaciones en sus parametros al compararse unas con otras. Las interpretacién de
estas variaciones depende fuertemente de las incertidumbres, que en muchos casos no
se encuentran lo suficientemente bien estimadas como para establecer confiablemente
si esas variaciones son reales o no.

As{ mismo, cuando se desea comparar los resultados de un estudio con otros es
necesario tener una estimacién de las incertidumbres para poder afirmar confiable-
mente si estos valores son consistentes con los demas.

Se han hecho esfuerzos por estimar las incertidumbres en pardmetros fisicos v
quimicos mediante modelos de ruido, en los cuales se le asigna una incertidumbre
en base a la intensidad de la linea observada con respecto a la linea de emision en
M861A(H3)(véase Corradi et. al 1997; Gongalves et al. 2004).

En la literatura es usual encontrar autores que adoptan una incertidumbre en
abundancia iénica del 15 % para aquellas que vienen de lineas débiles y un 10 % para
aquellas que se obtienen de lineas intensas. Perinotto et al. (2004) le asocia a cada
abundancia una evaluacién objetiva de su incertidumbre basada en la propagacién
de las incertidumbres observacionales a través de todo el procedimiento. Ademds
detalla algunas dificultades por las que considera que la determinacion de éstas es
una tarea complicada.

Benitez (2003) realiza un célculo de incertidumbres en las mediciones de los
flujos en las lineas espectrales, los cuales se realizan haciendo una clasificacién de
las lineas de acuerdo al cociente sefial a ruido (S/N). Desde diferentes niveles de
continuo se obtuvo la media, desviacién estandar e incertidumbres asociadas a los

valores de flujo. Posteriormente con estos valores se obtiene mediante propagacion
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de errores no correlacionados, la incertidumbre asociada a la temperatura (7T%) v
densidad electrénica (N.). Las incertidumbres obtenidas no indicaron diferencias
significativas en T, y N, por efecto de medir el flujo de las lineas desde diferentes
niveles de éontinuo.

En esta tesis se presenta un andlisis de incertidumbres mediante teoria de erro-
res, para estimar las incertidumbres en la adquisicién, procesamiento y analisis de
espectros de baja dispersién en Nebulosas Planetarias y su propagacién hacia los

parametros fisicos y quimicos derivados de ellos (Capitulo 4).



Capitulo 2

Marco teorico

2.1. Teoria de errores

2.1.1. AnAlisis estadistico de errores aleatorios

Al realizar n mediciones de la cantidad x

T1,Z9y. .., 2n

la mejor estimacién de z es usualmente el promedio aritmético (media) de 1, z2, . .., 5,

que nos indica una medida de la tendencia central de los datos. Esto es,

Tmejor = T
en donde
n
_ T+ Ty 4+ Ty 1
T = = - E z;. (2.1)
n n 4
i=1
La desviacién esténdar de z1,2s,...,Z, es una medida de la dispersién de las

mediciones alrededor del promedio, se representa como o, y esté definida por

oz =, %Z (z; — 7)° (2.2)
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La desviacién estdandar puede describirse como la raiz cuadrada media o RMS
(por sus siglds en inglés, Root Mean Square) de la desviacién de las mediciones
Z1,Ta,..., T, al cuadrado. Al cuadrado de o, se le llama varianza.

En general, el resultado de cualquier medicién de la cantidad z se establece por

(z medida) = Tmejor & 0.

Incertidumbre fraccional

La incertidumbre o, indica la confiabilidad o precisién de la medicion. La calidad
de la medicién se caracteriza no sélo por la incertidumbre o, sino también por el

cociente de o, CON Tmejor, 10 cual nos lleva a considerar la incertidumbre fraccional,

Oy

incertidumbre fraccional = (2.3)

|$mejor|

también llamada incertidumbre relativa o de precision.
La incertidumbre porcentual es un indicador aproximado de la calidad de una

medicién, independiente del tamano de la cantidad medida, dada por

—7= % 100. (2.4)

|xmejor'

(%) =

Promedios pesados
A menudo queremos combinar varias mediciones
r1+ 01, ot oo, ..., 2y O,

la mejor estimacién de la cantidad de interés es el promedio aritmético. Sin embargo,

este promedio es inadecuado para el caso en que las incertidumbres de las mediciones

sean distintas.
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El promedio aritmético le da la misma importancia a cada una de las mediciones,
mientras que es mds razonable pensar que a la medicién mds precisa (con menor o)
debiera dédrsele mas importancia o peso.

Para este tipo de casos, la mejor estimacion se obtiene con el promedio pesado,

dado por la siguiente expresién (Taylor 1997)

donde w; es el peso para cada medicién.
En el caso particular en que cada medicién tenga el mismo peso, i.e. w; = wy =

... = Wy, el promedio pesado se reduce al promedio aritmético, Eq (2.1).

2.1.2. Teoria general de la propagacion de errores

La teoria de errores es el estudio y evaluacién de incertidumbres en mediciones.
No hay medicién que esté libre de incertidumbres, por més cuidadosa que ésta se
haya realizado.

Como toda la estructura y aplicacién de la ciencia depende de mediciones, resulta
crucial poder evaluar las incertidumbres y cuidar que éstas sean minimas.

En ciencia, la palabra error no se refiere a la connotacién usual de la palabra
equivocacion. Error en las mediciones cientificas significa la incertidumbre inevitable
que tiene toda medicién. Como tal, los errores no son equivocaciones; no se pueden
eliminar por més cuidadosos que seamos. Lo mejor que se puede hacer, es asegurarse

de que estos errores sean pequenos.
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Teoria de errores

Supongamos que Zi,...,Z;, ..., T, son mediciones con incertidumbres dz;y,.. .,
8x;,...,0x,; sea g una funcidén que depende de 21, ...,2;,...,z,. Si las incertidum-
bres éz1,...,0z;,...,0x, son aleatorias y correlacionadas, entonces la incertidumbre
en q estard dada por (Taylor, 1997 y Meyer, 1975):

-y (5;]) <%]~> Oose, (2.6)

1,J=1

donde o, es llamada covarianza de z;, z;; la cual se define como

n

Ouvey = = 3 (@~ T0) 33~ 75) 27)

La ecuacién (2.6) es conocida como férmula general para la propagacidn de errores
correlacionados. En el caso de que x1, ..., x;, ..., T, sean independientes, la covarian-

78 U4z, = 0, para i # 7, por lo que la ecuacién (2.6) queda de la siguiente forma

n aq 2
2 _
gr= <&Ei> a2 (2.8)

De la ecuacién (2.8) podemos obtener los siguientes casos particulares:

» Incertidumbres en funciones de una variable: Sea q una funcién de una variable,
de lo cual obtenemos

Oq (2.9)

qu

dx

» Incertidumbres en sumas y diferencias: Sea g =xz1+ ... +z; — (x; + ... + 1)

la incertidumbre de ¢ estard dada por

0y =/0% +...+ 0% +0 +oF (2.10)
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w Incertidumbres en productos y cocientes: Sea ¢ = T2 la incertidumbre
XX

fraccional de ¢ esta dada por

e IR R

2.2. Nebulosas Planetarias

2.2.1. Espectro 6ptico

La caracteristica mds importante de una NP es su espectro en general y en lo
particular sus regiones épticas. Estas difieren fuertemente del espectro de estrellas
y de otros objetos celestes. Al mismo tiempo, la estructura general del espectro es
idéntico para todas las NPs. Debido a esto, siempre es posible distinguir inconfundi-
blemente el espectro de una NP del de una estrella, atin cuando el tamano aparente
de la NP sea muy pequeno.

El espectro de una NP en la regién del éptico consiste en una serie de lineas de
emisién débiles e intensas, sobrepuestas en un fondo continuo débil. La estructura

general del espectro de una NP en la regién del éptico se muestra esqueméticamente

en la Fig. 2.1.
sT26[0N] . aze3fouy] - Na 4858 {OL) : 8584 {NI1)
37‘12{9 (o 41‘02 4]'471 Hel Ny Tom {oni 5876 Hel 6548 [NII]
| | |

I I | I il
{ ! | 1o t ! . i

| sedse, | rlir tl*:. i!, R 541‘1 Hel rlia

3426 [NeV) !,3970 ”4340 I 4881 » 6563

3868 [NIY] 4586 Hell

Figura 2.1: Espectro de una nebulosa planetaria en la regién del éptico (tomada de

Gurzadyan, 1997).
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En general las lineas de emisién mads brillantes en las NPs de alta excitacion
son las lineas con longitud de onda 5007A v 4959A, ambas producidas por iones de

oxigeno doblemente ionizado.

2.2.2. Extincién interestelar

El espacio entre las estrellas no esté del todo vacio. Existe gas y polvo interestelar
que tienen un efecto cuando realizamos observaciones astronémicas.

El efecto més obvio del polvo interestelar es la extincién de la luz de estrellas y
nebulosas distantes. Esta extincién en la regién del dptico es en gran parte debida a la
dispersién, pero también en parte debida a la absorcién. Esto da lugar a la reduccion
de la cantidad de luz de una fuente brillante a través del polvo interestelar.

La extincién varfa segtn la longitud de onda, siendo mds fuerte para longitudes
de onda cortas en las cuales se observa un enrojecimiento de la luz. Existen leyes de
extincién particulares para diferentes regiones del espectro. Para el caso de la region
6ptica del espectro se tienen distintas leyes de extincién como las leyes de Kaler
(1976), Savage & Mathis (1979), Seaton (1979), Cardelli, Clayton & Mathis (1989)
entre otras.

Para el caso de la espectroscopia de lineas de emisién, la extincién se puede
calcular a partir de los flujos observados de la linea de emisién Hf en M861A (Fup)
y de la linea Hor en A6563A (Fio), que estdn relacionadas mediante el coeficiente de

extincion Cyg dado por

__ 1, (FHalns
Cho = —7(5y 18 (FHﬁIH) (212)

donde %HH—;L es el cociente de flujo observado afectado por extincién interestelar (flujo

enrojecido), %—;ﬁ es el cociente de flujos tedrico y f(\) es la ley de extincion.
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Una vez conocida la magnitud del coeficiente de extincién Cyg, el valor del flujo
corregido por extincién I, en la linea A puede ser obtenido por
I, F\

== = =~ 10%Hs /) 2.13

2.2.3. Parametros fisicos

Adoptamos como pardmetros fisicos a la temperatura (T,) y densidad electrénica
(N.) del gas de la NP.

Un modelo adecuado para el cdlculo de pardametros fisicos es aquel que considera
el 4tomo de cinco niveles (por ejemplo Shaw & Dufour 1994; Cook & Vézquez 2002).

El anélisis del 4&tomo de cinco niveles que se presenta, describe el cambio en cada

nivel poblacional a través del tiempo dado por la siguiente expresién (Kwok, 2000)

5 5 5
ddfiz — Z Ajini - Z Aijn.,- — TLiNe Z Oij (214)

3> j<i 3>
donde n; es el nimero de electrones para el i-ésimo nivel, A;; es la tasa de recom-
binacién de electrones del nivel 4 al j, Aj; es la tasa de recombinacion de electrones
del nivel j al ¢, Cj; es la tasa de excitacién colisional de electrones del nivel ¢ al j.
El primer término del lado derecho en la ecuacién (2.14) representa a aquellos
electrones que entran a ese nivel por emisién espontdnea desde niveles superiores de
energia, el segundo término denota a aquellos electrones que salen de ese nivel por
emisién esponténea hacia niveles inferiores y el tercer término representa a aquellos
electrones que salen de ese nivel por excitacién colisional hacia niveles superiores.
Se asume que la nebulosa se encuentra en estado estacionario, es decir, que la
distribucién de poblacién para cada nivel no estd cambiando con el tiempo. En este

caso, la poblacién en cada nivel se encuentra en equilibrio estadistico donde la tasa
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de electrones entrantes a cada nivel ¢ es exactamente balanceado por la tasa de salida

de electrones. Entonces la ecuacién (2.14) se reduce a

Z A]-ini - Z Aijni — niNe Z Cij =0 (215)

j>i j<i >
Asi, la distribucién de poblaciones de electrones para los niveles 1 a 5 estan dadas

por las siguientes ecuaciones
Axnng + Asins + Aung + Asins — Neny(Cra + Cig + Ciy + Cis) = 0

Asong + Apng + Asons — Aaing — Neng(Cog + Coq + Cas) + Neni Crz = 0,
Agsng + Asgns — (Asz + Asi)ng — Nens(Cay + Css) + NeniCrz + NenaCas = 0,
Asqns—(Agz+ Ago+ Ay)ng— Nena(Ca +Cao+-Clz) + Ne (11 Chy + 1n2Coy + nf,C'34) =0,
—(Asy + Asz + Asz + As1)ns + NeniCrs + NenoCos + NengCas + *N'en4é4'5 = 0.

No conocemos cada n; pero si podemos conocer los cocientes de poblaciones.
Realizando el 4lgebra correspondiente y reagrupando términos, se lega al siguiente

sistema de ecuaciones simultdneas

E—A21 oAy A + = g = Ne(Crz + Cis + G + Cao)
o [ Agp — Ne(Cos + Coy + Cas)] + A32 + A42 + A52 = —N.Cr
—NeC'23 + - [—Asz — As1 — Ne(Cs4 + Cs5)] + -—A43 + —A53 = —N.Cis
N024+ N034+"—[ Ay — App — 441"‘NC45]+ A54-*NC'14
n—‘lNeC% + TTlNecss + ;Z-lNea;s + 71_1 ["“A54 — Asz — As2 — Asﬂ = —N.Cis

reescribiendo este sistema en forma matricial del tipo Ax=b, tenemos
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An An Aan 4a n ©s

O1 Az An  As ; —N.C1a
NeCos  Oo Ay Ass :: =1 —NCis (2.16)
NeCh N.C3y O3 As i—: —N.Ch4
NeCos NcCss NeCy5 Oy " —NeChs

en donde

©; = —Ag — Ne(Caa + Caq + Cos)
Oy = —Az; — Azz — Ne(Cay + Css)
O3 = —Agz — Ayp — Ay — N.Cis
O4 = —Ass — Asz — As2 — A
Os = Ne(Crz2 + Ci3 + Cry + Chs).

Este sistema matricial se resuelve con ayuda de métodos numéricos (e.g. descom-
posicién LU) para encontrar los cocientes de poblaciones para cada nivel.
Cada cociente de poblacién estd relacionado con la ecuacién de Boltzmann de la

siguiente forma

B B g(-ABy/kT.) (2.17)
nj Wy

donde w;/w; son los pesos estadisticos para el nivel 7, AE;; es la energia de excitacién
para el nivel 4, k es la constante de Boltzmann y T, es la temperatura del gas.

La ecuacién (2.17) relaciona los cocientes de poblacién en funcién de la tempe-
ratura e implicitamente también depende de la densidad electrénica. Los cocientes
de poblacién de dos estados estén relacionados con un cociente de intensidades de

linea, de acuerdo a la siguiente expresién (Kwok 2000)

Ijz' = %l:Aj‘ini (218)

1
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donde Ij; con j > i es la intensidad de linea que se forma de la transicién del nivel
j al iy vj; es la frecuencia de la radiacion.

La ecuacién (2.18) nos da una relacién entre intensidades de linea con parametros
fisicos. Algunos cocientes de intensidades serdn buenos estimadores de T, o de .V,
dependiendo de su energia de excitacién del nivel j al 1.

En el intervalo 6ptico del espectro, los estimadores més utilizados para T, son el
cociente de intensidades de las lineas de [O III} I(A4959+A\5007)/1(A4363) y de [N II
I(\6548+\6583)/I(A5755). Para N, se utilizan las lineas de [SII] I(\6717)/1(A6731),
[C1 IIT) 1(A3517)/1(A5537) y [Ar IV] I(A4711)/1(A4740).

2.2.4. Abundancias quimicas

La radiacién proveniente de distintos elementos se observa en el espectro éptico
de una nebulosa, incluvendo H, He, N, O, S, Ar y Ne.

El analisis del enriquecimiento quimico del gas ionizado nos permite determinar el
procesamiento nuclear que ha tenido lugar en el interior estelar asi como su posterior

contribucién a la evolucién quimica de la Galaxia (Stasinska, 2002).

Abundancias iénicas

Las abundancias de los iones observados en una nebulosa pueden derivarse de las
mediciones de las intensidades relativas de sus lineas de emision.
La intensidad especifica Iy de una linea de emisién se obtiene de la integral

(Osterbrock 2006)

1
I, = E/niNethl‘g(Te)bds (2.19)

donde h es la constante de Planck, v es la frecuencia de radiacién y b es la fraccion

de excitaciones del nivel 2 que son seguidos por la emisién de un fotén en la linea
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observada.

Para la linea de H3 tenemos
1
Inp = o / Nenphvygogtf (H°, T.) ds (2.20)

donde n, es la densidad de protones, a;fﬂf (H° T.) es el coeficiente de recombinacién
efectiva para Hf. ~

El cociente de intensidad de cualquier linea espectral con respecto a Hf3 se obtiene
de la ecuacién
L [ nenihvgyo(Ty)bds

I I |
A= (2.21)

I e
ag L / nenphquaHg(HO, T.) ds

La intensidad promedio de una linea estd dada por

N f],\dS
() = [ ds

entonces

/I,\dS = ([,\)./.\S
Utilizando esta dltima expresién y sustituyendola en la ec.(2.21) llegamos a

[

Iup np] \vug/ ajy (HO,Te)

La ecuacién (2.22) representa el cociente de intensidades de linea en funcién de

la abundancia idnica del elemento [%], es decir, las abundancias i6nicas pueden
determinarse a partir de las mediciones de las intensidades de las lineas y de los
coeficientes de emisién conocidos, los cuales dependen de la temperatura electrénica

(T,) y cuya estimacién se realiza de acuerdo a lo descrito en la seccién 2.2.3.
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Abundancias totales

La abundancia total para un elemento dado relativo al hidrégeno estd dada por
la suma de las abundancias de todos sus iones. En la préctica, no todos los iones
presentes en la nebulosa son observados. En estos casos se deben corregir las abun-
dancias por iones no observables por medio de factores de correccién por ionizacion
(ICF por sus siglas en inglés Jonization Correction Factors)

A continuacién se listan las ecuaciones mediante las cuales se obtienen las abun-

dancias por nimero de los elementos més comunes en NPs (Kingsburgh & Barlow

1994).

1. Oxigeno

Para los casos donde tenemos O y O%F (espectros 6pticos)

et o2+ 2/3
[CF(0) = P——ﬁ%?-—} (2.23)
A(O) = ICF(O)(OF +0¥) (2.21)

2. Nitrégeno
En un espectro éptico el tnico estado de ionizacién de este elemento que se
puede observar es el de nitrégeno una vez ionizado, entonces para la abundancia

de N tenemos
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donde N*/H* es la abundancia relativa de N*, O* es la abundancia del oxigeno

ionizado y A(O) la abundancia total de oxigeno.

3. Neén

/

a) Si se observan todos los estados de ionizacién, despreciando la contribu-
cién de Ne*t la cual se considera como insignificante en todos los casos, la

abundancia total viene dada por

A(Ne) = (Ne?* 4 Ne3t + Nett) (2.27)

b) Cuando no se observan las lineas de Ne IV (Ne*)

24 4+
A(Ne) = 1.5 }”;Ne ) (2.28)
¢) Si sélo se ve Ne III (Ne?*)
ICF(Ne) = fgﬁ) (2.29)
N62+
AN) = ICF(Ne)( e ) (2.30)

4. Argon

a) Las lineas de Ar II (Art) no se observan en el ptico ni en el UV por lo

que hay que corregir por él. Se asume f(Ar*) = f(N¥)

[CF(Ar) = '1”171@\17) (2.31)
con
N | .
fNT) = A (2.32)
AAD) = ICF(AnAE FACT+ Ar'T) (2.33)

H+
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b) Si sélo se observa Ar I (Ar?*), ICF(Ar) es el promedio de una muestra

de NPs obtenido por Kingsburgh & Barlow (1994)

ICF(Ar) 1.87 £0.41

fl

A(Ar) = ICF(Ar)(Ar*)

c¢) En los raros casos en donde sélo se observa Ar IV (Ar®+)

ICF(Ar) =

A(Ar)

il
—
!
A
o=
Z
TN
+
N——

5. Azufre

a) Cuando tenemos S* y $**

TR - [ (i- %ﬂ‘%

A(S) = JCF(S)LSL%EE

b) Si no se tiene S**, la abundancia se estima de la forma siguiente

- O+ 0493
ST =87 |4.677 + <6T>

y se usa este valor en la ecuacién (2.39).

(2.38)

(2.39)

(2.40)
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2.2.5. Abundancia de helio

Hay distintas formas de determinar la abundancia iénica de He I (He*) para una

NP, como en Kingsburgh & Barlow (1994)

A aHg I3
ay = (w) — <—> (2.41
4861 <a?§ IH@ )
en donde o', o¥¢” se pueden encontrar en Hummer & Storey (1987), Brocklenhurst
(1972), Pequignot (1991) o Benjamin (1997).

La ecuacién 2.41 comunmente se corrige para incluir efectos colisionales (p.ej.

Vézquez et al. 1998):

HB
o= (2 (G ) (L) 14 cr) (2.42)
4861 a§§+ ]Hﬁ

donde C'R es una correccién por recombinacién colisional. Los CR para las princi-

pales lineas 6pticas de He*, estén definidos por (Clegg 1987)

6.11£0:02o—4.544/1

CRA4471

D
O Rssrs 7 19¢0-14—3.776/¢ ;1-47t'0'286‘4~°44/t
CRagsrs = 3.97 $=041=3.777/t ; 0.49 $~0-52—4.544/t
donde
p o= Lo
" ;1(10 =051
D = 1+ =

Una variacién a la ecuacién (2.42) es el siguiente ajuste

]/
a) = A

U -1 .
= 100 Cyt (1+C’R,\) (2.43)



]
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con

A (A) Cx U2

4471  2.043 0.130
5876 0.739 0.231
6678 2.5382 0.245

Para la abundancia de He II (He?") utilizamos la ecuacién (2.41), con la linea
M686A. Los coeficientes de recombinacién efectiva que se usan en este trabajo son

tomados de Pequignot (1991)

A (A) aé\ff
H3 3.01x107H
4471 1.35 x10~ ™

4686 3.62 x10713
5876 4.93 x107M.

La abundancia total de helio estard dada por la suma de sus estados de ionizacion,

es decir

A(He) = Het + He** (2.44)

2.3. Fuentes de ruido

2.3.1. Fuentes de ruido en detectores CCD

Una fuente de ruido es cualquier fenémeno o proceso que contribuya a la incer-
tidumbre o error de estimacién de alguna cantidad de interés, como podria ser por
ejemplo la temperatura o la densidad electrénica.

Para la adquisicién de datos astronémicos se utilizan detectores CCD que proveen

una estimacién directa del niimero de fotones que nos llegan del objeto astronémico



CAPITULO 2. MARCO TEORICO 929

(Gilliland 1992). La utilidad de un detector es determinada la mayoria de las veces
por la cantidad de ruido inherente dentro del mismo detector (Howell 2000).

La fuente de ruido mads bésica, de naturaleza irreductible, es el ruido de fotones
también llamado ruido poissoniano. Este ruido se debe al hecho de que el CCD
detecta fotones. Los fotones llegan de manera impredecible en eventos que se pueden
describir mediante la estadistica de Poisson, la cual nos dice que la incertidumbre en
el nimero de fotones por segundo detectados por un pixel es igual a la raiz cuadrada
del nimero promedio de fotones detectados por segundo.

El ruido de lectura se define para un CCD en términos del ntiimero de electrones
introducidos por pixel en la sefial final al efectuar la lectura del detector. El ruido de
lectura consiste en dos componentes inseparables. Primero estd la conversién de una
seflal andloga a una digital, la cual no es perfectamente repetible. Segundo, la misma
electrénica introduce carga espuria (electrones falsos) en todo el proceso, creando
fluctuaciones aleatorias indeseables en la salida.

Estos dos efectos combinados producen una incertidumbre aditiva en la senal
final de cada pixel. El nivel promedio de esta incertidumbre es el ruido de lectura y
estd limitado por las propiedades electrénicas del detector, del amplificador de salida
y de la electrénica de salida. El ruido de lectura es unos de los ruidos fundamentales
en un CCD y, en algtin grado, siempre estard presente. Los CCDs cientificos tienen
actualmente un ruido de lectura tipico de 2 a 3 electrones.

El ruido por corriente oscura para un CCD se define como el ntimero de electrones
térmicos generados por segundo por pixel. La corriente oscura es andloga al efecto
que puede ocurrir en una emulsién fotografica si a la cdmara se le filtra luz. Al
igual que el ruido de fotones sigue una estadistica de Poisson: el ruido introducido
por electrones térmicos a la sefial es proporcional a la raiz cuadrada de la corriente

oscura.



CAPITULO 2. MARCO TEORICO 23

El cociente senal a ruido (S/N) refleja la calidad de una medicién y se refiere a la
magnitud relativa de la senal detectada, pixel a pixel, comparada con la incertidum-
bre (ruido total medido) de la deteccién de dicha sefial. En condiciones de niveles
bajos de luz, el ruido de lectura es mucho mayor que el ruido de fotones y se puede
decir que la imagen estd limitada por ruido de lectura. Si el tiempo de integracién
se incrementa hasta que el ruido de fotones excede tanto el ruido de lectura como
el asociado a la corriente oscura, entonces decimos que los datos se encuentran li-
mitados por ruido de fotones. Una alternativa para incrementar la S/N es utilizar
el binning que es incrementar el tamafio efectivo del pixel, asi se alcanza una senal

limitada por fotones més rapidamente a costa de perder resolucién espacial.

2.4. Procesamiento digital de datos

El procesamiento digital de datos, que llamaremos de ahora en adelante reduccidn,
es el conjunto de pasos adoptados para minimizar la influencia de imperfecciones en
la adquisicién de datos para la estimacién de una cantidad de interés. El proceso de

reduccién involucra bdsicamente cinco etapas:

Sustraccion de bias

Sustraccion de corriente oscura

Aplanado

Calibracién en longitud de onda y correccién por curvatura de linea

Calibracién en flujo

La descripcién que a continuacién se realiza del proceso de reduccién se basa en

el proceso particular de los datos que se usan en este trabajo (Olgufn 2008).
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1. Sustraccién de bias

Las imégenes obtenidas con detectores CCD tienen un nivel artificial en la
senal al que se le llama comtnmente bias (Fig. 2.2). Para corregir los espectros
por este nivel artificial se toman varias imdgenes (10 ¢ mds) con tiempo de
exposicién cero. es decir sin exposicién a la luz, al inicio y final de cada noche
de observacién. Se realiza una inspeccién visual de cada uno de ellos y se
obtiene la estadistica de su senal para identificar los casos que por alguna
! razén resultan ser muy diferentes al resto. En algunos casos se deben desechar
estos datos de la reduccién. Cada noche se obtiene un bias promedio y a partir
de éste se obtiene un modelo suave que se sustrae de los espectros de la noche
correspondiente. Al promediar los bias se eliminan rayos cdsmicos, se reduce
el ruido de lectura y fluctuaciones aleatorias que pueden formar parte de una

imagen de bias.

Figura 2.2: Imagen para medir el nivel artificial (bias) en un CCD. Las fluctuaciones

de la sefnal alrededor del valor medio son producto del ruido de lectura.
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2. Sustraccién de corriente oscura

La corriente oscura acumulada es proporcional al tiempo de exposicién. La tasa
de acumulacién es una funcidén que es sensible a la temperatura del CCD. Las
mediciones de corriente oscura se hacen tomando varias imégenes con tiempo
de exposicién largo (generalmente con un tiempo de exposicién igual al de las
imagenes del objeto de interés) con el obturador de la céméra CCD cerrado.
A las imédgenes generadas de esta forma se les denomina darks (Fig. 2.3).

Cada noche se obtiene un dark promedio y a partir de éste se obtiene un modelo
que se utiliza para sustraer de los espectros de la noche correspondiente. Gene-
ralimente, los detectores modernos tienden a tener muy bajo nivel de corriente

oscura. Si este es el caso, no se necesita tomar darks cada noche.

Figura 2.3: Iniagen para medir la corriente oscura (dark).
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3. Aplanado

Cuando se toma una imagen o espectro con un telescopio y un instrumento
conectado a éste, las componentes dpticas introducen deformaciones que pue-
den corregirse o minimizarse mediante el proceso de aplanado. Para ello se
toman imégenes de una fuente de iluminacién uniforme que sirve de referen-
cia para encontrar las deformaciones y después se aplican estas correcciones a
todos los espectros de los objetos. En las observaciones se utilizan dos tipos
de fuentes luminosas: (1) una ldmpara de hal6geno que se encuentra en el in-
terior del espectégrafo (a las imagenes que se generan asi se les llama flats,
Fig. 2.4), y (2) la luz dispersa del cielo tanto al atardecer como al amanecer (a

las imégenes asi obtenidas se les llama twilights, Fig. 2.5).

Los espectros obtenidos con la ldmpara de halégeno se utilizan para aplanar a
lo largo del eje de dispersién (eje de longitud de onda). Los espectros del cielo

se usan para aplanar en la direccién espacial.
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Figura 2.4: Espectro obtenido con la ldmpara de halégeno (flat).

Figura 2.5

Imagen de

un espectro de la luz dispersa del cielo (twilight).

27



CAPITULO 2. MARCO TEORICO 28
4. Calibracién en longitud de onda

Para asignar una longitud de onda a cada parte del espectro, se obtienen espec-
tros de una lampara de comparacién de Helio-Argén (Fig. 2.6), la cual emite
lineas espectrales a longitudes de onda definidas y cuyos valores se conocen
con precisién. De esta manera podemos generar una funcién que relaciona ca-

da posicién del espectro con una longitud de onda.

P TR

Figura 2.6: Imagen de un espectro de ldimpara de He-Ar.

5. Calibracién en flujo
Para calibrar en flujo se tornan espectros de estrellas estandares de flujo (Fig. 2.7).
Estas tienen espectros cuyos flujos absolutos han sido estudiados previamen-
te y se conocen con bastante precision. Cada noche de observacién se toman
espectros de al menos una de las estrellas estandares y los flujos observados
se comparan con los fluijos absolutos que existen en una base de datos lo que

nos permite obtener una funcién de transformacién que se aplica a todos los

objetos de esa noche.
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yeetro de estrella estandar de finjo.

Todo el proceso de reduceién tambidn introduce iucertidwnbres en fos cadores

les pero 1o se cuantificardn e este trabajo.
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Metodologia

3.1. Espectros de varianzas

Al mismo tiempo que se realiza el proceso de reduccion, se generan espectros de
incertidumbres por cada espectro del objeto de interés, que toma en cuenta bésica-
mente dos fuentes de ruido: el de lectura v el de fotones. De esta manera, al finalizar
la reduccién se tiene un espectro que nos permite obtener una estimacién de las
incertidunbres asociadas a la observacion v su propagacion durante el proceso de
reduccion.

El espectro de incertidumbres se lleva a cabo en términos de varianzas porque de
esta manera se facilita su cdleulo durante el proceso de reduccion.

La imagen de varianzas inicial incluye dos ruidos basicos:
1. Fl ruido de lectura del detector que llamaremos oron ¥y

9. El ruido de fotones que denominaremos o(r,c), donde (r, ¢) indican lag filas y

columnas respectivamente de la imagen.

| Fl ruido de lectura se toma del manual técnico del detector (0ron=06.8 e”) mien-
tras que el ruido de fotones se obtiene de asumir que es de naturaleza poissoniano

(Gilliland 1992), es decir, su valor es proporcional a la rafz cuadrada del nimero de

30
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fotones incidentes. De esta manera la varianza total es:

0-2(7‘) C) = U??ON + 0'?-(7', C) (31)

donde el ruido de fotones se calcula en base a la sefial en fotones (I;(r,c))

or(r,c) = /1s(r c)
=G * lapu

donde G, llamada ganancia del detector, es una constante de conversién entre cuentas

(3.2)

(o ADUs) vy fotones, suponiendo que cada fotén incidente en el detector, produce un
namero G de electrones en la carga del pixel del detector. Iipy es la senal en cuentas.

La varianza debida a la sefial luminosa (o fotones incidentes en el CCD) se obtiene
a partir del espectro una vez que se ha sustraido el bias, i.e., suponemos que toda la
sefial que queda después de corregir por bias proviene de fotones.

Durante el proceso de reduccion, las varianzas son transformadas o corregidas de
la misma manera que los espectros originales, pero tomando en cuenta la propagacién
adecuada de errores. La propagacién se hace asumiendo errores no correlacionados,
tal como se establece en la ecuacién (2.8).

El aplanado basicamente es una division por una imagen bidimmensional que corri-
ge las variaciones pixel a pixel y las estructuras a pequeiia y gran escala del espectro
de interés. De esta manera, la imagen de varianzas se transforma de acuerdo a la

ecuacion:

o?(r,c)

0%(7*, c) = W

(3.3)
T, C)
donde GQ('r, c) es el espectro de varianzas y F (r,c) es el campo plano (flat), ambos

imégenes bidimensionales.

En este trabajo asumiremos que la calibracion en longitud de onda no introduce
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a primera aproximacion ningiin error en el espectro de flujo, por lo que este proceso
no altera el espectro de varianzas.

La calibracién en flujo implica la multiplicacion del espectro observado por una
funcién de la longitud de onda, que transforma la sefial del espectro de cuentas
a unidades de flujo (ergs™ cm™? A~Y). En este caso, el espectro de varianzas se

transforma mediante la ecuacion:
oL (r,¢) = ox(r,¢) x §(r,c) (3.4)

donde S(r,c) es el espectro de la curva de calibracion en flujo (originalmente el
espectro de calibracién es unidimensional y se le extiende uniformeﬁlente para cubrir
cada uno de los pixeles de la imagen de varianzas en la direccién espacial).

El espectro de varianzas a este nivel, sirve de base para estudiar las incertidumbres

de las lineas espectrales, los pardmetros fisicos y abundancias quimicas derivados a

partir de ellas, tal como se describe en el capitulo 2.

3.2. Teoria de errores aplicada al andlisis de datos

A continuacién se desarrollaran mediante Teoria de Errores (ver seccién 2.1.2)

las expresiones analiticas para la estimacion de incertidumbres.

3.2.1. Cociente de flujos

Los Aujos de las diferentes lineas nebulares se estudian relativos al flujo de la
linea H3 en una escala donde F(8) = I(HB) = 100, es decir, con un cociente entre

los flujos de cada linea con el de Hf3, de la forma

. F
£y = =2 x 100 (3.5)
FHg
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La incertidumbre en el cociente de flujos se describe por

. : ')
factorizando F¥/Fjs

il

O\
100)? <—>
( ) FHﬁ

o |lot ok
2% {UF* + F”*’} (3.6)

2 2
OF,\ UF H3 }

2 2
F/\ FH,H

i

3.2.2. Coeficiente de extincién logaritmico

El coeficiente de extincién estd dado por (ver Seccién 2.2.2)

1 Py Tug
Cug = — log —_— 3.7
"o ey o8 <FH[3 I\ ) 3.7

donde Fy/Fyga es el cociente de flujo observado, Iy/Iig es el cociente de flujo tedrico

v f(A) es la ley de extincion a utilizar. Usando la ecuacién (3.7)
3

OCus\ >
ok = ( a;f) o2 (3.8)

=1

Supondremos que la ley de extincion al igual que el cociente de flujo tedrico no

presentan errores, es decir
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Tf(N) = O(1y/Ins) = 0. (3.9)

Entonces la ecuacién (3.8) queda de la siguiente forma

s _ OCus \* ,
Ocus = aFA/FHﬁ OFy/Fug

o)
f(A) (Fx/Fug) In 10) TF\/Fus

factorizando, obtenemos

o 2
"™ L 10)? (F?//;:IZ) ' (3.10)
La linea que cominmente se utiliza para determinar Cyg es Ho (>\6563A), te-
niendo
2 1 O Fue ) Fris 2
7Cns T (F(\65634) In10)” <FHa/FH3> (3.11)

3.2.3. Incertidumbre en los flujos desenrojecidos

Los flujos desenrojecidos se obtienen mediante la ecuacion

Do _ B o, (3.12)

Ivg  Fup

La incertidumbre asociada para los flujos relativos desenrojecidos es

8Ly/Ius \* oL,/ Iug\° I

2 — A/4+HB 2 X/ 1HB 9 A/ 1ug o

O'I,\/IH;; - (aF,\/FHé\) O’F,\/Fﬂﬁ + < 80}{5 O-CHL? + 6f(A) O-f()\) (313)
suponiendo lo mismo que en la ecuacién (3.9), que la ley de extincién no presenta

errores, entonces la ecuacién (3.13) queda de la forma

i

(1OCHﬂf(/\))2 2

2
O1\/Ins 9F\/Fug

2

F 2
+ (E{% F(A)10CH8S N | 10> 0%
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sustituyendo la ecuacién (3.12)

I 2
= (1OCHB'{(/\))20'12:/\/FHB + (%f(/\) In 10) U%HB
Hg

In/Ing : 2 I, 2 9
<F>\/FHL3> r/Fus T [Hﬁf(/\)lnlo 7Cus

= (L)
I/ lus Tng (F\/ Fug)

finalmente, sustituyendo la ecuacién (3.10) en la ecuacién anterior, obtenemos

factorizando I—IA—
H3
U% /F
k. 5+ (f(N)In 10)2 agwﬂﬁ}

. (3.14)

2 2
ol . = .j.'_)‘_ ’ TF\/Fus + O(Fy/Fuga)
Itas =\ Iug ) | (Fa/Fus)?  (Fx/Fug)?
3.2.4. Incertidumbres en parametros fisicos

Temperatura y densidad electrénica

Debido a la complejidad para resolver las ecuaciones de equilibrio estadistico del
4tomo de cinco niveles (seccién 2.2.3), no es posible tener una estimacion analitica
de las incertidumbres asociadas a estos pardmetros.

La estimacién de pardmetros fisicos se lleva a cabo usando la rutina STSDAS /NEBULAR
de IRAF! v2.10.2 . La tarea TEMDEN de esta rutina emplea el método del dtomo de
cinco niveles (De Robertis, Dufour & Hunt 1987) y, dando los cocientes de lineas

apropiados, calcula las temperaturas y densidades electrénicas del gas (Shaw & Du-

four 1994).

1E] paquete de software IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) es distribuido por NOAO
(National Optical Astronomy Observatories), institucién operada por la Association of Universities

for Research in Astronomy, Inc. bajo acuerdo cooperativo con la National Science Foundation.
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Se obtienen los valores méximos y minimos para cada uno de los parametros
fisicos, utilizando combinaciones de los distintos factores que intervienen en su de-
terminacién, como lo son el cociente de intensidades de linea, la temperatura y la
densidad electrénica. De estos valores se obtiene un intervalo de variacion (arriba
y abajo del valor medio) y se adopta el promedio de éstos como la incertidumbre
asociada al pardmetro fisico en cuestion.

Para la estimacién del valor promedio de temperatura, se deja fijo inicialmente
el valor de N, a 1000 em™?, posteriormente con el valor calculado de T, se calcula el
valor de N,, v se procede de manera iterativa, hasta obtener valores de T, y N, que
sean consistentes entre si.

En el Apéndice A se presentan las combinaciones 6ptimas para determinar los
valores maximo v minimo para el caso del diagnéstico de densidad de [S 1], el valor
maximo se obtiene de la combinacién de los valores de temperatura méxima y del
cociente de intensidades minimo y viceversa para determinar el valor minimo para
la densidad. Los diagnésticos de densidad de [CL ] y de [Ar IV] son andlogos al de

S 11).

3.92.5. Incertidumbres en abundancias ionicas

Para las abundancias iénicas, al igual que para los pardmetros fisicos, no se pueden
deducir expresiones analiticas que nos permitan estimar sus incertidumbres, por lo
cual se procede de forma similar que en el caso de los parametros fisicos, es decir, a
base de combinaciones de los distintos factores que intervienen en su determinacién
(I(\), Te, Ne) y se obtiene un promedio de ellos. El cdlculo de las abundancias
i6nicas se realiza con la tarea IONIC de la rutina STSDAS/ANALYSIS/NEBULAR. Esta
tarea emplea el método del d&tomo de cinco niveles y, dando temperatura y densidad

electrénica, longitud de onda y el flujo relativo a cada linea, calcula la abundancia
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iénica relativa al hidrégeno ionizado (Shaw & Dufour 1994).

Cada linea, dependiendo del ion que la produce, utiliza distintas combinaciones
de T, y N, para determinar su abundancia. Las abundancias de aquellos iones de
baja ionizacién se calculan con los parametros fisicos de Tt [N I1] y N.[S 11}, para las
de mediana ionizacién se emplean T,[O III] y N[Cl 1] y para las de alta ionizacion
se utiliza T,[O 1] y NJAr IV]. En el caso de que no se cuente con alguno de
estos pardmetros, la estimacién de abundancias iénicas se realiza con los pardametros
disponibles.

Los.iones de las transiciones mas comunes, las longitudes de onda de las lineas
que producen y el tipo de ionizacién nebular al cual el ion es atribuido, se listan en

la tabla 3.1

Ton Estado de Transiciones Tipo de
jonizacién lonizacién
NY [N 1] 510845200 Baja
NF [N 11 5755, 6548, 6583 Baja
o’ [oq 6300, 6363 Baja
ot [O 11] 3726, 3729, 7320, 7330 Baja
ot [o 1 1363, 1959, 5007 Mediana
NoF INe 1T 3869, 3968 Mediana
Nett [Ne 1V] 4724, 4725 Alta
st [s 1 1068, 4076, 6T16, 6731 Baja
g3+ s 114 6312 Mediana
(«hs [C1 11} 3679, 5807 Baja
ot [C1 1T 5517, 5537 Mediana
st [l 1v) 5323, 7531 Mediana
At [Ar 111 5192, 7136, 7751 Mediana
Ardt [Ar 1V] 4711, 4740, TL70 Mediana
AT [Ar V] 14626, 6435, 7006 Alta
K3+ (I 1V] 4511, 6102, 6796 Alta
Kt [K V] 4123, 4163 Alta
Catt [Ca V] 3996, 5309, 6087 Alta

Tabla 3.1: Tones de las transiciones més comunes por tipo de ionizacion nebular.

Para el caso de iones con méas de una transicién, e.g. [S II} A6717 y AG731, la
abundancia iénica vendrd dada por el promedio pesado (ver Seccion 2.1.1) por S/N,
la cual nos permite darle mayor peso a las lineas que tenga mejor calidad (S/N

mayor). En la figura 3.1 se muestra un ejemplo de un espectro sefialando dos lineas
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con el mismo flujo pero en distintas zonas de ruido, por lo cual tendrén distinta S/N.

F

A —
F).l - X,
S} SK
IS S U
NA NX

Figura 3.1: Espectro que ilustra dos lineas con el mismo flujo pero situadas en zonas

de ruido distintas, lo cual implica un cociente seiial a ruido diferente.

3.2.6. Incertidumbres en abundancias totales

Existen distintos métodos para determinar abundancias totales, eg. Peimbert &

Torres-Peimbert (1977), Freitas Pacheco et al. (1993), Kingsburgh & Barlow (1994),

entre otros, para este estudio se utilizan las ecuaciones desarrolladas por Kingsburgh

& Barlow (1994). A continuacién se desarrollan las ecuaciones para determinar in-

certidumbres en abundancias totales.
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1. Helio
He I

a) Para el caso en que se utilice la ecuacién (2.42) para determinar la abun-

dancia de He I (CASO I)

A ag{-j I
ay =\ =7 T .
4861 agg Ius
Incertidumbre en la abundancia
. da day \?
2 A A 2
L (e ()
A\ (el VRS rLo\? .
_ e 1 C -2 T 2’ _ A 2
<4861> <a’5ff Hren <IHﬁ> U’*+< Tns)?) 7™

. z 2 ;
— A ? aetlfﬁf (1 + CR)—Q U?/\ + (Ij\)ga%ﬂn
4861) \ ot (Tus)*  (Tap)?

factorizando
AN EL7AY LN ok e
— o € 1 C{ -2 { X by HA
<4861> <a5fcf e (IHﬂ> (IS)QJF(IH/J)Q
|2 (3.15)
MY (ee)? | '

b) En el caso de que se utilice la ecuacion (2.43) (CASO II)

/

]/\ 158 —1
— A 7 1
ay = 100 C/\t ( +CR,\)

Incertidumbre en la abundancia
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donde
O _
or, I}
8(1.,\ o 1 aCR)\
oy, — o O H
0(1//\ o -1 -1 QCR,\
TR [mt — (1+CRy) o ]
con
OCR, D—-1
- _CR i
ON. ’\D( —0:51) [ t }
y
0C Rya4m - _ 19D
T AE = C'Rygam |4.544¢ 02 ————
It Rkal l: 15} +0.02¢ Dot
OC Rss16 1 12t0 4p=3776/t7 13,776 t 0D
GLiteE 2 14 — ——
ot t 0 Dot
1 e I RS . 19D
T { | [ T mﬂ
OC Ree1s 1 I N
= —— 392737 /IIL 0.41 . 1
ot tD ¢ Tt 0.4
1 4.544 .
+ — 10.49 A 52| etomiy05|
tD t
3.278_3'777/t’t_0‘41 +0.49 6—4.544/tt—0.52 18D
- ( D )‘5‘57

¢) La incertidumbre en la abundancia de He IT es andloga a la ecuacién (3.15).

La abundancia total de He esté dado por la ecuacién (2.44)

A(He) = He' + He*" (3.16)

Incertidumbre en la abundancia
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OA(He)\? OA(He)\
Ug{e = <—-a-ﬁ—é;—‘> 012{e++<—(_9—ﬁé5-—}-— J§Ie2+

= 012_10+ + UE{CH (3.17)

2. Oxigeno

Para los casos donde tenemos O y O*" (espectros 6pticos)

+ 2+72/3
ICF(0) = {.H_e_—;?—] (3.18)
A(0) = ICF(O)(O* +0%) (3.19)

Incertidumbre en el ICF:

: _ (9ICF(O)\* , AICF(0)\’ »

dicro) = \ " amer Ofe+ T 7}“1—93:" THe?*

2 (He' +Hez+ H€2+

3

g JrHCT /I:
3 "~ Het
He +H02+ /3 He?

- (He"ry2 e
4 He™* +He)+ SR 2
5 T Het He™ THett

LN —2/3 N2
factorizando 3 (%) (}}Ifi )

4 1 He?*\ " [ o3 o2
2 _ He* He?+
7IcPO) T 9 TCF(O) ( He™ ) {(He*)g - (He2+)2} ‘ (3:20)

Incertidumbre en la abundancia:

2 0A(0) * 0A(0)\* OA(0)\”
Ta©) = (m> Ticr(o +<ao+ o2 + 002+) o2,

= (0" +0%*)? 020y + ICF(0) 0 + ICF(0) 05z

i

O =
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. O++OQ+ 2 , .
factorizando |ICF(O) —r y reacomodando términos obtenemos

%0 = [ICF(0) (OF + 0°*))?

U%CF(O) n U%++Uée+
ICF(0)? (O++OQ+)2

sustituyendo A(O) en la ecuacién anterior obtenemos

2o = A(O) | ICE@_, 9ot T ogn: (3.21)
A(0) ICF(0)? (O+ + O?+>2 :
3. Nitrégeno
ICF(N) = A_(g@) (3.22)
A(N) = ICF(N)(NT). (3.23)

Incertidumbre en el ICF:

B <8ICF(N)>2 ) <8[CF(N)> )

2 2
OIcFrNy = HA(0) T 4(0) 20+ To+

. 2
factorizando (6%)

(A0 | %) |, T
- <O> {Af(oo)?*(oaﬁ}

O;Z{(O) ol
A0y " (02)2] . (3.24)

= ICF(N)?

Incertidumbre en la abundancia:
o (PAN) Y, (DAMN)Y
A(N) BICF(N) ICF(N) 8N+ NT

= (N")ojcppy + ICF(N)'oy:
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factorizando JCF(N)}(N1)?2

_ N2 U?CF(N) On+
= [[CF(N)(N")] ICF(N)? (NT“)Q}
_ 2| iRy | Tx

4. Nedn

a) Se asume que la contribucion de Ne* es insignificante para todos los casos.
Si todos los estados de ionizacién son observados, la abundancia total es

la suma de todos los estados de ioniz cidn, es decir:

A(Ne) = (Ne*™ + Ne*t + Ne'™). (3.26)

Incertidumbre en la abundancia:

2 _ 2 2 2
U:‘\(Nc) = Opne2+ + ONe3+ + T Net+ (3.2/)

b) Cuando no se ven las lineas de Ne?*

A(Ne) = 1.5 (Ne*™ + Ne'"). (3.28)

Incertidumbre en la abundancia:

‘ dA(Ne)\? HA(Ne)\>
Uf\(Ne) = ( aNegT_ ) 0'12\182+ + M@Ne‘”’ UI%Ie““’
= (1.5)20'§ez+ + (1.5)20'12\164.*.

= 2.25(0%p+ + Oneit) (3.29)
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¢) Si solo se ve Ne**

ICF(Ne) = %29;) (3.30)
A(N) = ICF(Ne)(Ne**). (3.31)

Incertidumbre en el ICF:

) _ [0ICF(Ne)\” , OICF(Ne)\* ,
OICF(Ne) — _”—_—8A(O) T 4(0) -——*“aog+ o2+
_ I, AO) \
ooy —-——(OQ+)20A(O) + —(02+)2 UOQ+
factorizando

_ (AO) 21 %o 022t
N <O> {A(ovﬂog'*v}

2 2
Ty o
HO) O } (3.32)

= ICF(Ne)? a0 t [0

Incertidumbre en la abundancia:

. OA(Ne) \* , DA(Ne)\
Tame =\ GICF(Ne) Oicr(Ne) T NG ONe2+

= (Ne*)’ 02ope + ICF(NeYoxgs (3.33)

factorizando obtenemos

2 2
: 070 F(Ne o2
ai(Ne) = []CF(NG)(N62+)]2 { ICF(Ne) Ne+ }

JCF(Ne)? ' (Ne*¥)?

= A(Ne)’ (3.34)

ICF(Ne)?  (Ne**)?

2 2
I1CF(Ne) ONe2t }
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5. Argon

a) El Ar" no se observa en el éptico ni en el UV por lo que hay que corregir

por él. Se asume f(Ar*) = f(N¥)

1
ICF(AY) = =55 (3.35)
con
sy NT
fNT) = )
A(Ar) = ICF(Ar) (Ar** + Ar®* + Artt). (3.36)

Incertidumbre en el ICF:

AICF(Ar)\*
< 9f(NT) ) 750

- () [ .+ (2250 e

1 O—‘iﬁ_ . N+ 2 )
ANE A\ amyz) 7am

2
OrcF(Ar)

(1= f(NF))!

factorizando (N*/A(N))?

I

1 Nt 2 a§+ ‘72&(1\1)
(1— J(NF)? <A<N>) {(N’“)Q i A<N>2]

I el B
e ANy

(3.37)

Incertidumbre en la abundancia:
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, [ 0AAY) dA(AD)\
Txar) = BICE(AT) Trcr(ar T 5(;\‘1"2’1_) O Ar2+

= (Ar? + A+ AT ol cpan ICF(Ar)%0% o

+ICF(Ar)?0? 50 + ICF(Ar)*o% s

= (Ar?* + AT 4+ v ol pan

+ICF(Ar)? [0% 20 + 02 av + 0% s |

factorizando

= (Ar* AP LA )2 TCF(Ar)°

g ?C’F(Ar) o i,,u +0 ,2\1.3+ +0 ir4+
ICF(Ar? " (ArF + Ar™ 4+ ')

o? 2 2 2
ICF(Ar) Oypre T Oy T 03 a4

2= A(Ar)?
TA(an) A(Ar) [IC’F(Ar)2 + (Ar* + Ar®t 4+ Artt)?

] L (3.39)

b) Si solo se observa Ar®*
El ICF(Ar) es un promedio obtenido por Kingsburgh & Barlow (1994).
Aqui tomaremos la dispersién de sus datos como la incertidumbre en el

ICF(Ar)

[CF(Ar) = 1.87 £ 0.41

A(Ar) = ICF(Ar)(Ar**),
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Incertidumbre en el ICF:

Oieran = 0.1681. (3.30

Incertidumbre en la abundancia:

2

[ 8AAY) 1\, BA(AD\? ,
Taan T \FICF(An ) Cleran T\ gapE ) Tart

= (Ar2+)2U?CF(Ar) + ICF(AI')QO'iry.

factorizando

2 2
IICF(Ar) Tar2t

— A 2+\2 2 ’ |
( T )UICF(Ar) {IOF(AI‘)Q ‘ (AI"H‘)Q}

Aan? | eresy Sho
ICF(Ar)? ~ (Ar*h)2
o2,
Than = A(Ar)? [0.048 + (A?§++)2] : (3.40

¢) En los raros casos donde solo se observa Ard3t

A(Ne)
ICF(Ar) = N
3+
A(Ar) = ICF(Ar) (A;p_ > .

Incertidumbre en el ICF:

DICF(AN)\® AICF(AD) ,
BA(Ne) ) Ame NG e

AR ANe) \* ,
= N TaNey T m ONe

2
TICF(AY)



CAPITULO 3. METODOLOGIA ' 48

2
. AN
factorizando (:éé%)

_ ([ ANe) 2| Thwe N X2+
NeZr ) | A(Ne)2 ~ (Ne?*)?

o? 2,
— [CF(Ar)? | AN Tnet } (3.41)

A(Ne)? ~ (Ne*™)?

Incertidumbre en la abundancia:

. OA(AT) \? , AAN)\? ,
Taan =\ 9ICF(AD) OrcF(Ar) T AT ) Tant

= (AIV3+)20~?CF(A1‘) -+ [C’F(Al')zgix,3+

factorizando
— (Al.{j-f-)BICVF(Ar)Q O’?('F(:\l‘) + Uf\‘,li—‘—
ICF(Ar)2 = (Ar*h)2
A(Ar)? TTcr(An 03 o+ 349
= AlAn) ICF(Ar)2  (Ar®h)2 (3.42)
6. Azufre

a) Cuando tenemos S* y S**
o+ \’
sy = [1-(1-
rer® = |1- (1- 355)

A(S) = ICF(S)(S* + §7*).

~1/3

Incertidumbre en el ICF:
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) BICF(S)\? [ICF(S)\?
Jicrs) T\ ThoT + dA(O)

otcr) = (E%SY <1 - ACZ;)>4ICF(S>8

Incertidumbre en la abundancia:

UEX(O) ol
A0’ + (03)2} . (3.43)

. . 02 IS 02 + U‘%r}‘
2 = A(S)? | EBL s ST 3.44
U‘-\(b) ( ) ]C’F(S)Z (S+ + Sz+>2 ( )
b) Sino se tiene $**
La abundancia de St se estima de la forma siguiente
O+ 0433
g2+ — gt {4.677%— (F) } (3.45)
v la incertidumbre en S**
r O 04337 2
U§2+ = 4.677 + (F) } U§+ -+
- ‘ 671 2 A 0
+ [0.4338F (95:)0567 <Oz+>q { %, o }
i Ot O+ (O+)2 (02+)2

factorizando y simplificando, obtenemos

2

24 3134 2 2
24+\2 Tg+ g 12 Oo+ T 52+ )

Se usan estos valores en las expresiones derivadas en la ecuacion 3.44.
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Capitulo 4

Resultados

En este capitulo se analizard una regién de cada una de las NPs NGC 6309
vy NGC 7354, para determinar las incertidumbres asociadas a pardmetros fisicos y

abundancias quimicas.

4.1. Muestra de estudio

4.1.1. NGC 6309

NCC 6309 es una NP cuadrupolar cuya morfologia esta formada por un anillo
central brillante, dos sistemas de lébulos bipolares orientados a diferentes direcciones
y estructuras con simetria puntual dentro de éstos (Vazquez et al. 2008). En la

tabla 4.1 se presentan los datos generales de NGC 6309.

Ascencidn recta 17 14 04.32
Declinacién =12 54 37.71
Distancia 2kpc
Otros nombres Box Nebula
IRAS 17112-1251
Hen 2-206

Tabla 4.1: Informacién general sobre NGC 6309

50
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Armdur y Kingsburgh (2001) determinaron los siguientes pardametros fisicos y
abundancias quimicas para distintas regiones de la NP: Chg = 0.8-0.95, T.[O III}~
12,000 K, T[N II]~ 9800 K, N[O 11]=10,000 em™.

Gorny et al. (2005) encuentran valores de N.[S I1]=2600 em ™3, T[N 11]=12,097
K, T,[0 I11]=11,845 K, Cys=0.88, y los cocientes elementales He/H=0.1, N/H=8.2,
O/H=8.64, Ne/H=7.82 y S/H=6.49, expresados en forma logaritmica log(X/H)+12.

Viazquez et al. (2008) estiman los siguientes parametros fisicos de T, [O 11I}=10,600-
10,900 K, T[N 11]=10,100-11,800 K, N.[S I1}=1400-4000 cm ™3, N[Cl IIT}=1700~
2600 cm %, N [Ar IV]=1000-1700 em™3, asf como un Cyp de 0.70-0.97.

4.1.2. NGC 7354

NGC 7354 ha sido clasificada como una NP eliptica, aunque por su estructura
se le ha llamado como de doble envoltura. Contreras et al. (2008) describen a esta
estructura como de doble barril, con sus ejes principales casi perpendiculares a la
linea de vision. Asfmismo presenta dos estructuras asimétricas tipo jets (chorros),
las cuales no se encuentran alineadas con ninguno de los ejes de las estructuras del
barril.

Qu estrella central posee una temperatura efectiva de 64,600 K (Hajian 1997)
mientras que la envolvente gaseosa tiene una edad cinemdtica de 1800 afos. En la '

Tabla 4.11 se presentan los datos generales de NGC 7354.

Ascencién recta 22 40 19.94
Declinacién +61 17 08.10
Tamaino (") 25

Distancia 2.5kpe

Otros nombres [RAS 22384-16101

PK 107402 1

Tabla 4.11: Informacién general sobre NGC 7354
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Estudios previos de Hajian (1997), encuentran un Cyg = 1.78, N[S MI}= 2740
em™?, T[N II}= 11,900K, T,[O III]= 10,200, asi como las abundancias totales de
He/H=0.1, N/H=8.04, O/H=8.75, Ne/H=1.85, Ar/H=6.32 y S/H=7.08, expresados
en forma logaritmica log(X/H) + 12.

Contreras et al. (2008) determinan valores de 9140 < T.[O < 19,420 K,
10,370 < TN T]< 16,205K, 700 < N.[S II]< 3530cm~, 1938 < N.[Cl TM]<
2976cm 3, 1589 < N [Ar IV]< 3502cm 3.

4.2. Adquisicién de datos

La espectroscopia de baja dispersion se obtuvo con el espectrémetro Boller &
Chivens montado en el telescopio de 2.1m del Observatorio Astronémico Nacional
en la Sierra de San Pedro Mértir (OAN-SPM)!. La adquisicion de los datos se rea-
lizé para ambas NPs el 8 de agosto de 2002. Se utilizé una rejilla de difraccién de
400 lineas/mm con un detector CCD Tek de 1024 x 1024 pixeles. El intervalo de
longitud de onda va de los 4300 A hasta los 7390 A, con una dispersion de 3 A pix!.
El ancho de la rendija fue de 1.6 (220um).

En la figura 4.1 se muestra la imagen de NGC 6309 en el filtro [O II1}, indicando
la 1)osi§i611 de la rendija y la regién de integracion. El tamaifio de esta region es de
147,

En la figura 4.2 se muestra esquematicamente la posicién de la rendija sobre la

imagen tomada con el filtro [N 11} para NGC 7354, ambas imégenes fueron obtenidas

con el telescopio de 1.5m del Observatorio de Sierra Nevada?, en Granada, Espana.

'E] OAN-SPM es operado por el Instituto de Astronomia de la Universidad Nacional Auténoma

de México.
2E] Observatorio de Sierra Nevada es operado por el Consejo Superior de Investigaciones Cientifi-

cas a través del Instituto de Astrofisica de Andalucfa (Granada, Espafia)
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Figura 4.1: Imagen en [O III] para NGC 6309. La regién de extracciéon del espectro

estudiado se encuentra contenida en el rectdngulo (adaptada de Vdzquez et al. 2008).
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Figura 4.2: Imagen en [N 1I] de NGC 7354. La regién de extraccion del espectro
estudiado estd contenida en el rectdngulo. La regién de extraccién fue de 7" (adaptada

de Contreras et al. 2008)
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4.3. Procesamiento digital de los datos

La reduccién de los datos fue realizada por el Dr. Lorenzo Olguin utilizando el
programa XVISTA3, se corrigieron los espectros por bias y aplanado. La correccién
por corriente oscura no se efectué debido a que es muy pequefia (<1 electrén por
pixel en t = 1hr), ademés se calibraron los espectros en longitud de onda y en flujo.
A la par con el proceso de reduccién se generaron los espectros de varianzas.

En la figura 4.3 se muestra un ejemplo del espectro de flujo de la NP sin cielo,
asi como su espectro de varianzas, al finalizar el proceso de reduccién. Para el espectro

de varianzas se conservan los rayos césmicos y el nivel del cielo.

4.4. Medicién de lineas

La identificacién y medicién de los flujos de las lineas presentes en el espectro
se efectué mediante la rutina SPLOT del programa IRAF. En las figuras 4.4 y 4.5 se
presentan los espectros integrados de flujos y varianzas de la regién de estudio para
NGC 6309 y en las figuras 4.6 y 4.7 para NGC 7354.

En las figuras 4.5 y 4.7 se presenta un levantamiento en la zona azul y roja del
espectro, esto debido principalmente al efecto del flat.

Las mediciones de los flujos se realizan con ajustes gaussianos a cada uno de los
perfiles de las lineas identificadas. Este ajuste se hace en el caso del espectro de flujos
a partir del nivel del continuo, el drea contenida bajo el ajuste nos indica la emision
provieniente de la NP. En cambio, para el caso del espectro de varianzas, el ajuste

se debe realizar de tal manera que contenga toda la emisién que se encuentra debajo

3xVISTA fue desarrollado originalmente por estudiantes graduados y personal de la Universidad
de California en Santa Cruz. Actualmente es distribuido y actualizado por Jon Holtzman de la

Universidad Estatal de Nuevo Mexico http://astro.nmsu.edu/~holtz/vista
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Figura 4.3: (a): Espectro de baja dispersién de NGC 6309 después del proceso de

recluccién. (b): Espectro de varianzas generado en el proceso de reduccion.

del perfil. Ta cual incluird la varianza debida a la contribucion del cielo. del continuo
de la estrella, de la NP y posiblemente rayos cosmicos.

En el programa IRAF/SPLOT el ajuste se realiza tnicamente a partir del nivel
del continuo, lo cual nos genera un problema al no permitirnos medir de manera
inmediata el flujo que se encuentra cdebajo de este nivel. Para resolver esto, calculamos
la parte faltante de la varianza de la linea multiplicando la varianza al nivel del
continuo y una regién de tamano 6o centrado en la linea.

E] valor de o se obtienc del ajuste, usando la relacién o = FWHM /2.35. Esta
relaciéon es valida para una gaussiana, tal como se muestra en el apéndice B. El

proceso de cdlculo se ilustra en la figura 4.8.
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Figura 4.4: (a): Espectro integrado de flujos para NGC 6309. (b): El mismo espectro

pero amplificado para mostrar las lineas de emision mas débiles.
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Figura 4.5: (a): Espectro integrado de varianzas para NGC 6309. (b): El mismo

espectro pero amplificado para mostrar las lineas con varianzas pequenas.
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Figura 4.6: (a): Espectro integrado de flujos para NGC 7354. (b): El mismo espectro

pero amplificado para mostrar las lineas de emisién méas débiles.
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Figura 4.7: (a): Espectro integrado de varianzas para NGC 7354. (b): El mismo

espectro pero amplificado para mostrar las lineas con varianzas pequenas.
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Figura 4.8: Medicion de la varianza de una linea de emisién nebular.

4.5. Analisis

En las tablas 4.111 y 4.1V se presentan los flujos observados de las lineas espec-
trales medidas sobre los espectros de NGC 6309 y NGC 7354 respectivamente. Los
flujos se reportan relativos al flujo de HB y se multiplican por 100. Se muestran
las incertidumbres asociadas, las cuales son obtenidas mediante teoria de errores
(ecuacién 3.6), para cada una de las lineas espectrales.

Los flujos fueron corregidos por extincién. El coeficiente de extincién (Cug) se
obtuvo con la ecuacién (2.12), usando la ley de extincién de Cardelli, Clayton &
Mathis (1989). En la parte inferior de las tablas 4.111 y 4.1V se muestran el Cup
calculado y su incertidumbre. Las incertidumbres en los flujos desenrojecidos fueron

calculados tomando en cuenta las ecuaciones que se presentan en la seccién 3.2.3.
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I6n A (A) F(\) TFO S/N PO o S I oy
(x10-1%)  (x107'2)
Hy 4340 28.57 0.18 157.85 36.25 0.25 0.16 36.78 0.26
(e} UI] 4363 8.12 0.15 52.50 10.29 0.20 0.15 10.43 0.20
He I 4471 3.66 0.14 27.20 4.64 0.17 0.12 4.69 0.17
N III 4640 1.75 0.14 12.27 2.22 0.18 0.06 2.23 0.18
He I1 4686 13.29 0.17 80.74 16.86 0.21 0.05 16.93 0.21
[Ar IV] 4711 3.82 0.13 29.23 4.84 0.17 0.04 4.86 0.17
[Ar IV] 4740 3.26 0.12 27.11 4.13 0.15 0.03 4.156 0.15
HG 4861 78.89 0.20 393.86 100.00 0.36 0 100 0.36
[O 11T} 4959 377.60 0.38 990.82 479.09 1.31  -0.03 4779 1.31
[O 111] 5007 1117.80 0.63 1762.26 1419.562 3.69 -:0.04 1415 3.71
INT| 5199 1.08 0.06 17.35 1.37 0.08 -O._O8 1.36 0.08
He 11 5411 0.997 0.05 18.74 1.26 0.07 -0.13 1.25 0.07
[C1 11 5517 0.96 0.05 19.17 1.21 0.06 -0.15 1.20 0.06
[C1 1] 5537 0.72 0.05 14.28 0.91 0.06 -0.15 0.90 0.06
[O I] 5577 1.63 0.15 10.89 2.07 0.19 -0.16 2.04 0.19
[N I 57585 1.89 0.05 38.12 2.40 0.06 -0.19 2.36 0.06
He I 5876 11.56 0.08 148.43 14.70 0.11  -0.20 14.43 0.11
o1 6300 9.98 0.09 113.29 12.65 0.12  -0.26 12.34 0.12
[S III] 6312 1.96 0.05 42.55 2.4%8 0.06 -0.26 2.42 0.06
07 6364 3.35 0.06 56.03 4.25 0.08 -0.27 4.14 0.08
N1} 6548 39.28 0.11 366.76 49.81 0.19 -0.30 48.46 0.22
Ha 6563 232.10 0.26 904.87 294.04 0.81 -0.30 286 1.12
[N I 6583 118.50 0.18 676.76 150.82 0.44 -0.30 146.7 0.59
He 1 6678 3.31 0.05 70.00 4.20 0.06 -0.31 4.08 0.06
[S 1] 6717 15.42 0.07 210.66 19.52 0.11  -0.32 18.95 0.12
(S 1] 6731 21.46 0.08 257.44 27.25 0.13  -0.32 26.45 0.15
He I 7065 3.58 0.06 58.23 4.54 0.08 -0.36 4.39 0.08
[Ar I1]] 7135 19.81 0.10 194.79 25.10 0.14  -0.37  24.24 0.16
[O II] 7320 6.03 0.10 62.21 7.64 0.12 -0.40 7.37 0.12
[0 1] 7330 4.99 0.09 56.43 6.32 011 -0.40 6.10 0.1
Cug 0.04
ocy,  4-04E-03

Tabla 4.111: Flujos observados y desenrojecidos con incertidumbres estimadas para

NGC 6309.
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Ion A (A) F(A) TE(N SIN itk o 2 Y o
(x10™1%)  (x10™'?)
H~ 4340 3.41 0.08 43.14 9.92 0.05 0.16 20.00 0.47
[0 111} 4363 1.58 0.08 20.98 4.59 0.05 0.15 8.93 0.43
Hebl 4471 0.14 0.05 2.97 0.41 0.02 0.12 0.69 0.23
He I1 4686 14.05 0.12 120.18 40.87 0.14 0.05 51.09 0.49
[Ar IV] 4711 2.12 0.08 26.26 6.18 0.06 0.04 7.45 0.28
[Ar I\r"] 4740 1.90 0.08 24,85 5.52 0.05 0.03 6.43 0.26
Hj3 4861 34.38 0.12 292.91 100.00 0.23 0.00 100.00 0.59
[0 11 4959 158.00 0.21 738.79 459.57 2.85 -0.03 409.18 2.06
[0 111 5007 488.40 0.36 1342.89  1420.59 24.64  -0.04 1198.81 5.88
[Cl 111} 5517 0.67 0.04 18.60 1.96 0.01 -0.15 1.03 0.06
[Cl 111 5537 0.68 0.04 16.05 1.99 0.02 -0.15 1.02 0.06
[O I] 3577 0.43 0.06 7.02 1.24 0.03 -0.16 0.62 . 0.09
[N II] 5755 0.72 0.04 20.13 2.09 0.01 -0.19 0.91 0.05
He [ 5876 9.45 0.06 169.01 27.49 0.04 -0.20 11.10 0.09
| [O I] 6300 0.79 0.04 18.73 2.30 0.02 -0.26 0.71 0.04
| S 6312 2.70 0.04 70.31 7.87 001  -026 242 0.04
E {ON] 6363 0.39 0.04 11.03 1.13 0.01 -0.27 0.34 0.03
| [Ar V] 6435 0.67 0.03 20.14 1.95 0.01 -0.28 0.56 0.03
[N 11) 6548 18.91 0.07 264.54 55.00 0.08 -0.30 14.66 0.09
Ha 6563 371.20 0.29 1279.79 1079.70 14.30  -0.30 285.22 1.40
N IIE 6533 H7.6:4 0.12 43893 167.66 (.45 -0.30) 43.90 0.23
He | 6678 4.30 0.05 93.12 12.50 0.02 -0.31 3.09 0.04
[S II] 6716 3.86 0.05 85.68 11.23 0.02 -0.32 2.71 0.03
S 1] 6731 5.83 0.05 116.92 16.97 0.02 -0.32 4.06 0.04
[Ar V] 7005 1.25 0.05 26.56 3.65 0.02 -0.36 0.74 0.03
He 1 7065 5.61 0.06 98.98 16.31 0.03 -0.36 3.21 0.04
[Ar 111 7136 31.35 0.11 284.80 91.19 0.20 -0.37 17.15 0.10
[Ar V] 7170 0.47 0.04 10.85 1.38 0.02 -0.38 0.25 0.02
[Ar V] 7236 2.20 0.08 27.10 6.40 0.06 -0.39 1.14 0.04
[Ar 1V} 7264 0.52 0.04 14.47 1.50 0.01 -0.39 0.26 0.02
, He 1 7281 1.21 0.07 17.67 3.51 0.04 -0.39 0.61 0.03
{e) 11 7320 2.91 0.06 45.61 8.48 0.04 -0.40 1.43 0.03
[0 11 7330 2.63 0.06 42.61 7.64 0.03 -0.40 1.28 0.03
Cus 1.94
| Gy,  5-10E-03

| Tabla 4.1v: Flujos observados y desenrojecidos con incertidumbres estimadas para

NGC 7354.
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4.5.1. . Parametros fisicos

La estimacién de pardmetros fisicos se lleva a cabo usando la tarea de la rutina
STSDAS/NEBULAR/TEMDEN de IRAF v2.10.2.

En las Tablas 4.v y 4.vI se reportan las temperaturas, densidades electrénicas
e incertidumbres estimadas para NGC 6309 y NGC 7354 respectivamente. Las tem-
peraturas y densidades se dedujeron como sigue: N,[S II] se deriva utilizando T.[N

11) v para N [CLIII} y N[Ar IV] se usa T,[O III].

Pardmetro  Ion  Valor o o (%)

T.(K) NI 10379 119 1
(01 10412 60 <1

N, (em™) [SII] 2079 96 5
(ArIv] 2130 881 41

Tabla 4.v: Pardmetros fisicos derivados para NGC 6309

Pardmetro  Ion  Valor o o (%)
T,(K) [NII] 11506 249 2
(O1II] 10430 156 1

N, (em~%) [STI]] 2809 267 10
[C1II]] 2523 1156 46
ArTV] 2273 1002 44

Tabla 4.v1: Pardmetros fisicos derivados para NGC 7354

Como se menciond en la seccién 3.2.4 el proceso de obtencién de T, y N, se hace

de forma iterativa para obtener valores consistentes entre si. Si no se efectuaran las
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iteraciones se e’ncuentra para NGC 6309 una sobreestimacién del 1% en el valor
medio de N,[S II], una sobreestimacién en la variacién del 16 % para T,[N 1I}, del
3% para N,[S 11} y del 19% en T,[O I1I}. En el caso de NGC 7354 se obtiene una
sobreestimacién en el valor medio de T,[N I1] del 4%, en N,[S II] de 1%, asi como
una sobreestimacién en la variacién de T,[N I} en un 23 %, para T, [O III} del 11%

y del orden de 3% para N[S II].

4.5.2.  Abundancias quimicas

El cédleulo de las abundancias iénicas se realizé con la tarea IONIC de la rutina
STSDAS/ANALYSIS/NEBULAR. Las abundancias iénicas por niimero, incertidumbres
asociadas, S/N de las lineas de emisién en NGC 6309 y NGC 7354 se muestran en
las tablas 4.vII y 4.VIII respectivamente.

Los promedios calculados en estas tablas son promedios de las abundancias iénicas
de las lineas que conforman al ion pesados por S/N (tal como se describe en la seccion
2.1.1). el pesar de esta forma nos permite darle mayor importancia a aquellas lineas

que se encuentren bien definidas en zonas de menor ruido.
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RESULTADOS
Ion A S/N N(ion)/N(H*) oN an (%)

He?+ 4686 80.74 0.0136 1.757E-04 1

He™t 4471 27.20 0.0933 3.398E-03 4

5876 148.43 0.0983 8.290E-04 1

PROMEDIO 0.0976 8.763E-04 1
0+ 4363 52.50 4.309E-04 2.675E-05 6

4959 990.82 4.226E-04 9.650E-06 2

5007  1762.26 4.338E-04 9.800E-06 2

PROMEDIO 4.298E-04 1.006E-05 2
o+ 7320 62.21 1.029E-04 1.027E-05 10
7330 56.43 1.048E-04 1.060E-05 10
PROMEDIO 1.038E-04 1.043E-05 10
0o 6300 113.29 2.074E-05 1.070E-06 5

6363 56.03 2.179E-056 1.320E-06 6

.PROMEDIO 2.109E-05 1.153E-06 6
Ardt 4711 29.23 7.294E-07 G.795E-08 9
4740 27.11 7.294E-07 6.090E-08 8

PROMEDIO 7.294E-07 6.456E-08 9
Ar?t 7136 194.79 2.031E-06 1. 100E-08 2

Nt 5755 38.12 2.656E-05 2.275E-06 9

6548 366.76 2.604E-05 9.200E-07 4

6583 676.76 2.67T3E-05 9.300E-07 4

PROMEDIO 2.649E-05 9.740E-07 4
g2+ 6312 42.55 4.861E-06 2.710E-07 6

st 6716 210.66 1.316E-06 7.050E-08 5

6731 267.44 1.316E-06 5.150E-08 4

PROMEDIO 1.316E-06 6.005E-08 5
ol hy 5517 19.17 1.367E-07 1.940E-08 14
5537 14.28 1.072E-07 1.214E-08 11
PROMEDIO 1.241E-07 1.630E-08 13

Tabla 4.vil: Abundancias i6nicas para NGC 6309.
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RESULTADOS
Ion A S/N N{ion)/N(H™) oN on (%)

He?t 4686 120.18 0.0410 4,640E-04 1
He™t 4471 2.97 0.0133 4.480E-03 34

53876 169.01 0.0714 6.876E-04 1

PROMEDIO 0.0704 6.801E-04 1
0%t 4363 21.00 3.639E-04 5.535E-05 15

4959 738.80 3.597E-04 2.005E-05 6

5007  1342.90 3.653E-04 2.035E-05 6

PRONIEDIO 3.633E-04 2.059E-05 6
ot 7320 45.60 1.018E-05 1.734E-06 17
7330 42.60 1.118E-05 1.922E-06 17
PROMEDIO 1.066E-05 1.825E-06 17
o° 6300 18.70 8.263E-07 1.064E-07 13
6363 11.00 1.226E-06 2.035E-07 17
PROMEDIO 9.743E-07 1.424E-07 15
Ardt 6435 20.14 2.637E-07 2.505E-08 10
7006 26.56 1.317E-07 1.095E-08 8

PROMEDIO 1.886E-07 1.703E-08 9
Ardt 4711 26.30 1.119E-06 1.465E-07 13
4740 24.80 1.119E-06 1.326E-07 12
PROMEDIO 1.119E-06 1.397E-07 13
Ar?+ 7136 284.80 1.431E-06 5.750E-08 4

N+ 5755 20.10 6.229E-06 9.610E-07 15

6548 264.50 6.156E-06 3.760E-07 6

6583 488.90 6.250E-06 3.765E-07 6

PROMEDIO 6.217E-06 3.915E-07 [§]
K3+ 6102 9.30 2.161E-08 3.235E-09 15

g2+ 6312 70.30 4.802E-06 4.160E-07 9

St 6716 85.70 1.697E-07 1.805E-08 11

6731 116.90 1.697E-07 1.305E-08 8

PROMEDIO 1.697E-07 1.517E-08 9
crt 5517 13.60 1.205E-07 2.281E-08 19
5537 16.00 1.206E-07 2.348E-08 19

PROMEDIO 1.205E-07 2.312E-08 19

Tabla 4.viil: Abundancias iénicas para NGC 7354.
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Abundancias totales

Las abundancias totales se derivan utilizando las ecuaciones de Kingsburgh &
Barlow (1994), con excepcién de Helio (ver seccién 2.2.5). El valor de He™ se tom¢ del
caso 1. Las incertidumbres en abundancias totales se estimaron de acuerdo a las
ecuaciones para cada elemento (3.15 — 3.46).

En las tablas 4.1X v 4.X se presentan las abundancias totales para NGC 6309 y
NGC 7354 respectivamente. Se reporta el /C'F estimado para cada elemento asi como
su incertidumbre, en la séptima columna se muestra la abundancia total en forma
l(')ga‘rftmica como es usada comtnmente en la literatura, la cual se expresa por A =

log (A;) + 12 y su incertidumbre esta dada por

2
o4 = 1 T4,
A 1112 10 < 14[ > '

Elemento ICF  oicF Ar TArp c% Ay o4,

He/H* - — 0.111 0.001 I — —

O/H* 1087 0001 5.800 x107% 0158 x1071 3 8763 0012
N/H* 5580 0.582 1.481x10~% 0164 x107% 11 8171 0.048
Ar/HT 1218 0031 3.362 x10~% 0.127 x107° 4 6.527  0.016
S/H* 1.308 0.037 8.080 x10~% 0429 x10-% 5 6907 0.023

Tabla 4.1x: Abundancias totales para NGC 6309.

Elemento [ICF  ojCF A CAr o (%) Ay o4,
He/HT — - 0.111 0.001 1 — —
O/H+ 1.358  0.005 5.078x107% 0.281x 107" 6 8.706  0.024

N/H* 47.64 8531  2.962x107*  0.562x107* 19 $.472  0.082
Ar/HT 1.022  0.004 2.800x107¢ 0.156x1076 6 6.447  0.024
S/H* 2531  0.155 1.258x10% 0.131x107% 10 7.100 0.045

Tabla 4.X: Abundancias totales para NGC 7354.
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Discusion

5.1. NGC 6309

Las incertidumbres estimadas para los flujos desenrojecidos se pueden agrupar

de la siguiente manera:
» <1% para lineas muy intensas (S/N > 100)
» 1-2% para lineas intensas (30<S/N<100)
= 4-9% para lineas débiles (S/N < 30).

Las incertidumbres en pardmetros fisicos estdn dominadas bésicamente por el
efecto del ruido de fotones. Para el caso de esta NP, los valores determinados de
T.[0 111} y T.[N II] no se vieron fuertemente afectados por las lineas A\4363 de [O 111}
y A5755 de [N II} respectivamente, debido a que estas lineas se encontraron bien
definidas (con S/N> 30) en el espectro.

El valor de N [Ar IV] se encuentra mal determinado por el hecho de que la linea
MT711 esta me’zclada con la linea de He I A4713 (esto debido a la baja resolucion
espectral) dando un flujo sobreestimado de esta linea, afectando principalmente a

N.[Ar IV] y por ende a su incertidumbre (Wang et al. 2004).
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Un analisis del comportamiento de la incertidumbre porcentual de las abundan-
cias iénicas en funcién de la S/N para cada linea (figura 5.1}, nos muestra una
tendencia decreciente de ésta, sin embargo hay algunas lineas que no siguen esta
tendencia como son A7320, 7330 [O 11] y A7136 [Ar III] (figura 5.2). Las lineas de [O
I1] A7320, 73304 son lineas intrinsecamente débiles mas sensibles a densidad que a

temperatura, como se puede apreciar en las figuras D.1 y D.2 del apéndice D.

16-{
14

12{

e

- 104 %

< ]

5 e

o 84

S

D -

5 ¢]w

AL

3

E 4~ . l | |
2 47136 . .
0 v

——r—T T T T T T T
0 200 400 600 800 1000 1200 1400 1600 1800 2000

SIN
Figura 5.1: Incertidumbre porcentual en la abundancia iénica en funcién de la S/N
para NGC 6309.

De esta tendencia podemos diferenciar tres grupos:

» Lineas con S/N > 200 (lineas muy intensas) presentan una incertidumbre pro-

medio del 2-6 %
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Figura 5.2: Ampliacién de la figura 5.1 para lineas con S/N < 200. Se puede apreciar
claramente como las lineas A7320. 7330 no siguen el comportamiento del resto de las

lineas.

» Lineas con 30<S/N<200 (lineas intensas) presentan una incertidumbre prome-

dio del 8-10%

» Lineas con S/N< 30 (lineas débiles) presentan una incertidumbre promedio del

11-15%

Esta tendencia se ajusta muy bien de acuerdo a lo que comunmente se adopta
en la literatura (10 % lineas intensas y 15% lineas débiles).

La abundancia promedio para aquellos iones que presentan transiciones con in-
certidumbres considerables como [O I11] A4363, [N LI} A5755 y He I Ad471 no se ven

afectadas por estas lineas, debido a la eleccién de la funcién de peso (S/N) para
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obtener el promedio pesado.

La abundancia de He I derivada a partir de la ecuacién (2.42, caso I) es un 2%
mayor que la derivada con la ecuacién (2.43, caso II), esto debido a que en el caso I
no se contempla la contribucién de A6678. No se toma en cuenta esta linea ya que en
Pequignot (1991) no se presenta un coeficiente de recombinacion efectiva para ella.

Analizando los intervalos de variacién de las abundancias obtenidos con cada
método, para determinar consistencias en los valores medios, se encontrd que dichos
intervalos no se empalman entre sf por una diferencia minima del 3 %, concluyendo
que ambos métodos no son consistentes entre si.

Clegg (1987) comenta que debido al hecho de no considerar la correccioén por re-
combinacién colisional en la determinacién de la abundancia de He I (ecuacién 2.41),
sus resultados seran tipicamente un 9% mds altos. En nuestro caso al no considerar
esta correccién la abundancia resulta un 8 % mads alta, concordando de buena mane-
ra con Clegg. Hay que dejar en claro que una cosa es la variacién por considerar la
recombinacién colisional y otra la incertidumbre producto de las caracteristicas de
las observaciones.

Se encontré una incertidumbre pequefia en la abundancia de oxigeno (3%), la
cual es mayormente afectada por la incertidumbre en O% (52%), conformada por la
incertidumbre en A7320 y 7330, seguida por la incertidumbre en Ot (47 %).

La incertidumbre de nitrégeno es la mas considerable de todos los demds elemen-
tos (11 %). Esta se ve afectada principalmente por el efecto de la incertidumbre en
O+ a través de su ICF (89%). Esto nos hace reflexionar en el cuidado que se debe
tener con el tratamiento de estas lineas.

Para la incertidumbre de argén notemos que a pesar de que depende mayor-
mente de la incertidumbre de nitrégeno a través del ICF (46 %), obtenemos una

incertidumbre pequena del 4 %.
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En el caso de azufre, se determiné una incertidumbre del 5%, la cual depende en
mayor manera de la incertidumbre en S** (70 %), seguido por el efecto de OF (27 %)

a través del ICF.

5.2. NGC 7354

Particularmente para esta NP, los flujos de lineas en zonas ruidosas, i.e. S/N baja,
se encuentran subestimadas debido a problemas con el enfoque del espectrégrafo en
la parte azul del espectro.

Al igual que en NGC 6309, se encuentra una tendencia para las incertidumbres

en los flujos desenrojecidos, descrita como sigue:

» <1% para lineas muy intensas (S/N > 100)
s 1-2% para lineas intensas (30<S/N<100)
n 4-30 % para lineas débiles (S/N < 30).

Podemos notar que esta tendencia se asemeja mucho a la encontrada en NGC
6309, en el caso de las lineas débiles no concuerda debido al problema de desenfoque
del espectro.

En pardmetros fisicos encontramos que las incertidumbres en T, son pequenos,
1% para T.[O I11] v del 2% para T[N II}. Asi mismo, vemos que la mayor variacién
en pardmetros fisicos se presentan para las N, derivadas con [Cl I1I] y [Ar IV], las
lineas en [C1 IIT] y [Ar IV] presentan S/N bajas (< 30), ademas sin olvidar que el
valor de N.[Ar IV] se encuentra mal determinado (pégina 69).

Realizando el mismo andlisis del comportamiento de la incertidumbre en fun-
cién de la S/N para cada linea (Fig. 5.3), podemos apreciar la misma tendencia

decreciente de este al aumentar la S/N que en NGC 6309, también podemos ver el
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mismo comportamiento de las lineas A7320-7330 [O II], A7136 [Ar IV] y A6435-7006
(figura 5.4).
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Figura 5.3: Incertidumbre porcentual en la abundancia iénica en funcion de la S/N

para NGC 7354.

Podemos englobar esta tendencia en tres grupos:

s« Lineas con S/N > 200 (lineas muy intensas) presentan una incertidumbre pro-

medio del 4-6 %

« Lineas con 30<S/N<200 (lineas intensas) presentan una incertidumbre prome-

dio del 7-13%

» Lineas con S/N< 30 (lineas débiles) presentan una incertidumbre promedio del

14-19%
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Figura 5.4: Ampliacién de la figura 5.3 para lineas con S/N < 200.

Las incertidumbres porcentuales en las abundancias idnicas de NGC 7354 se
presentan mas altas en comparacién a NGC 6309, debido al efecto de subestimacion
en los flujos de estas lineas.

La incertidumbre en la abundancia para iones cuyas lineas tienen incertidumbres
considerables como [O III} A4363, [N II} A5755 y He I A4471 no se ven afectadas
por estas lineas, esto debido a la funcién de peso adoptada (S/N) para obtener el
promedio.

En cuanto a la abundancia de He I estimada con el caso II es mayor en un 6 %
que en el caso I, esto s6lo debido a la contribucién de A\6678, al igual que en NGC
6309 encontramos que los valores obtenidos por ambos métodos no son consistentes

entre si por las incertidumbres estimadas. Las incertidumbres en ambos casos son
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pequeiias (1%), debido a que A5876 domina por ser una linea intensa (S/N = 169).

Al analizar la abundancia de este ién sin considerar la correccién por recombina-
cién colisional obtenemos valores un 15 % mas altos en ésta.

La incertidumbre en la abundancia de oxigeno resultd considerable, 6 %, afectada
principalmente por la incertidumbre en O** (98 %), lo cual resulta todo lo contrario
al caso de NGC 6309, esto podria ser por el hecho de que en esta NP la incertidumbre
en O?F es més grande en un factor de 2 que O7.

La incertidumbre en abundancia mds alta reportada le corresponde a nitrégeno,
19%, la cual depende en mayor grado de la incertidumbre en OF (89%) y menor-
mente por la incertidumbre en N* (11 %).

La incertidumbre en argén se ve afectada en mayor medida por la incertidum-
bre en Ar®* (84 %) y en menor medida por la incertidumbre en la abundancia de
nitrégeno a través del ICF, todo lo contrario a lo que sucede en NGC 6309. La
abundancia de Ar't se determiné con N,[Ar IV], por ende la abundancia de argon
estd mal determinada.

En el caso de azufre su incertidumbre resulté considerable (10 %), debido a que
la incertidumbre de S2* contribuye de mayor manera en un 65 %, seguida por la
incertidumbre en OF a través del ICF.

Gongalves et al. (2003) comenta que los errores tipicos resultantes en las abun-
dancias totales son menores de 10 % para helio, de 10-20 % para oxigeno, menor de
35 % para neén y de 25-40% para nitrégeno y azufre. Mientras que en Stanghellini et
al. (2006) estiman que las incertidumbres tipicas son del orden del 10 % para oxigeno,
nitrégeno, helio y del 15-20 % para las abundancias de nedn y argén. En nuestro ca-
so para ambas NP se ajustan bien nuestras incertidumbres para oxigeno con ambas
referencias, mientras que para nitrégeno, azufre y argén con Stanghellini (tabla 5.1).

Notemos que para helio nuestro resultado es menor que los reportados por estos
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autores, debido a que no se considera la contribucién de la linea \6678, generando

un posible efecto de subestimacién en las abundancias de los demés elementos y por

ende en sus incertidumbres.

Elemento Go3® S06° E08¢
He <10% 10% 1%
10-20 % 20% <10%
25-40 % 15-20 % 15%
Ne <35% 15-20% —
Ar — 15-20% <10%
S 25-40 % — <10%

2Tomado de Gongalves et al. (2003)
bTomado de Stanghellini et al. (2006)

“Valor promedio de este estudio

Tabla 5.1: Comparacién de incertidumbres en abundancias totales.
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Conclusiones

Se ha realizado un andlisis de incertidumbres en' espectros de baja dispersion.
Este andlisis consistié en estimar las incertidumbres asociadas a flujos desenrojeci-
dos, pardmetros fisicos y quimicos por medio de teoria de errores. Se presentd una

aplicacién para una region de las NPs NGC 6309 y NGC 7354.

» Se encontré para ambas NPs que en promedio las incertidumbres en los flujos
desenrojecidos son del orden del 4-9 % para lineas débiles (con S/N< 30), del
1-2% para lineas intensas (30<S/N<100) y <1% para lineas muy intensas

(S/N > 100).

» Para ambas NPs no se encontré una variacién significativa en las incertidumbres
de T, por el efecto de las incertidumbres en las lineas [N II] A5755 y [O III]

A4363.

= En cambio, para N, se encontraron variaciones del orden del 7% para [S 11],
del 45% para [C1 I11] y del 40 % para [Ar IV] (esto debido en mayor parte al

efecto del ruido de fotones en los flujos de las lineas).

« Se encontré una tendencia promedio de la incertidumbre en abundancia i6nica
en funcién de la S/N como sigue: 15 % para lineas débiles (S/N < 30), 10 % para

lineas intensas (30<S/N<200) y del 5% para lineas muy intensas (S/N>200)
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» Hemos encontrado una concordancia de nuestros resultados con los que se

acloptan usualmente en la literatura.

« Se encontré que la incertidumbre en O** no se ve afectada por la incertidumbre
de la linea \363, igualmente para N* con A 5755, esto debido a la eleccion de

la funcién de peso (S/N) para obtener el promedio.

« La incertidumbre en OF es considerable, debido en mayor parte a que sus lineas

§‘
z

se encuentran en una zona ruidosa del espectro, ademds de ser sensibles a las

variaciones en densidad.

« La abundancia de He I se encuentra subestimada en promedio en un 4 %, debido

a que no se considera la contribucion de A6678.

» Encontramos que los valores para He I obtenidos por ambos métodos no son

consistentes entre si.

= Se encontré que la incertidumbre en la abundancia de oxigeno para NGC 6309
se ve afectada principalmente por la incertidumbre en OF, y para NGC 7354

. . 2
por la incertidumbre en o=,

« La incertidumbre en la abundancia de nitrégeno para ambas NPs es la més
alta en comparacién con los demds elementos, ya que dependen fuertemente de

la incertidumbre en OF por medio del IC'F.

» Se encontré que la incertidumbre en la abundancia de argén para NGC 7354

no se ve afectada por la incertidumbre de la abundancia de nitrégeno (a través
del ICF), ya que influye de mayor manera la incertidumbre en Ar®*, mientras

que para NGC 6309 sucede lo contrario.
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« Se encontré que la incertidumbre en la abundancia de azufre depende princi-
palmente por la incertidumbre en S** seguida por la incertidumbre en Ot a

través del ICF.
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Apéndice A

Glosario de abreviaturas

FWHM Ancho total a media altura.
Hp3 Linea de emisién en 24861 A

Ho Linea de emisién en 6543 A.

ICF Factor de correccién por ionizacion.
M, Masa solar.

N, Densidad electrénica.

NP Nebulosa Planetaria.

T, Temperatura electrdnica.

S/N Cociente Senal a Ruido.

85



Apéndice B
Diagrama de diagnédstico de

densidad

Los diagramas de diagnéstico de densidad combinan toda la informacién de T,
y de los cocientes de lineas sensibles a densidad; estos se pueden construir para una
nebulosa dada, trazando para cada par de lineas de diagndstico, la curva en el plano
(T., N.) que correspondan al valor observado. Estas curvas proveen una estimacion
visual de las incertidumbres en los valores adoptados de T, y N, (Stasinska. 2002).

Se generd un diagrama de diagndstico de densidad para las lineas de [S 1I] (figu-
ra B.1) en un rango amplio de temperaturas y cocientes de flujos, con ayuda de la
rutina NEBULAR de IRAF.

Podemos apreciar en el diagrama que si consideramos dos cocientes de flujo,
Fy, F,, donde F, > [y y dos temperaturas electrénicas, T, Ty, donde Ty > Ty, la
méaxima densidad que podemos obtener resulta de la combinacién de Fi, Ty y la

minima con Fs, 7.
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Figura B.1: Diagrama de diagndstico de densidad para las lineas de [S 11



Apéndice C

Distribucién Gaussiana

La funcién de distribucién de probabilidad Gaussiana (también conocida como

distribucién Normal) se encuentra definida por

\ 1 _ (x—m)?
flx) = e el (C.1)
oV2T
donde N = E%TF es un factor de normalizacion para que esta funcién cumpla con las

propiedades de una funcién de distribucién de probabilidad.

El ancho de una distribucién Gaussiana es usualmente caracterizada por el parame-
tro o. Un pardmetro alternativo con una interpretacién geométrica simple es el
FWHM (por sus siglas en inglés Full Width at Half Mazimum). Este pardmetro
representa la distancia que hay entre dos puntos x en donde f(z) sea la mitad de su

valor méximo (figura C.1).

En el caso en que sélo conozcamos el pardmetro FW HM podemos conocer el valor

o, mediante la siguiente relacion:

FWHM = 20V2In2=~ 2350 (C.2)
| FWHM
7 T T35 (C.3)

Demostracion de C.2:
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APENDICE C. DISTRIBUCION GAUSSIANA
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Figura C.1: Localizacién del FWHM en una Gaussiana.
Utilizando la ecuacién C.1 tenemos que

@=w)?

f(z) = Ne™ 22

El valor fuax ocurre cuando x = p

= f(/’) = ‘Neo - fmax =N
1 N
§fmax - —2_

Vamos a buscar aquellos valores de x en los cuales obtenemos %— Srnax

(z=p)?
= Nexp 27

| =

2
1 (x — p)?
In- = ————
2 20?
1
202 In 3 = (x — p)?
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por propiedades de los logaritmos tenemos

202(In1-1n2) = —(z—p? Inl1=0
= -202In2 = —(z—p)?
+V202In2 = z—p

=z = £ovV2ln2+pu
Como sabemos, el FWHM es el rango entre los puntos x; y 22

= FWHM = z,— |
= (UW%— /L) — (—U\/_Q—in_Q + M)
= 0m+u+a\/W—u
= 20V2In2~ 2350



Apéndice D
Diagrama de diagnoéstico de

abundancia iénica

Al igual que los diagramas de diagnéstico de densidad, los diagndsticos de abun-
dancias iénicas combinan toda la informacion de T, N, y de la intensidad de la linea
en cuestion.

Sc generaron los diagndsticos de abundancias idnicas para las lineas [O I11} A7320
(figura D.1), A7330 (figura D.2) con la rutina NEBULAR del programa IRAF. Es-

tos diagnésticos proveen una estimacion visual de las incertidumbres en los valores

adoptados de Tp, N, y de la intensidad de la linea.
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Figura D.1: Diagrama de diagnéstico de abundancia iénica para A7320[O III], A7320

es una combinacién de las lineas /\7318.44 + 7319.50
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Figura D.2: Diagrama de diagnéstico de abundancia idnica para A7330[O 111}, A7330
es una combinacién de las lineas A7329.07 + 7330.12



