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RESUMEN de la tesis que como requisito parcial para la obtencién del titulo de
Fisico presenta Ménica Wendolyn Blanco Cérdenas, Ensenada Baja California,
México, Mayo de 2006

ESTUDIO FISICO DE LAS NEBULOSAS PLANETARIAS

NGC 3242 Y NGC 3587

Aprobado por:

DR. ROBERTO VAZQUEZ MEZA
Director de Tesis

Se ha realizado un estudio fisico de las nebulosas planetarias NGC 3242 y NGC 3587.
Esto se ha logrado mediante el uso de las técnicas observacionales de imagen directa y
espectroscopia de alta y baja dispersion de rendija larga. Se han obtenido datos, de los
cuales ha sido posible determinar la cinematica, asi como las condiciones fisicas y la
naturaleza de la emisién por regiones de estos dos objetos. NGC 3587, es una nebulosa
que consta de dos cascarones concéntricos, cuyo interior es el mayor punto de estudio,
asi como algunas estructuras sobresalientes que emiten primordialmente en lineas de
baja excitacion. NGC 3242 es una nebulosa eliptica, con estructuras tipo FLIER o
ANSAE, que también tienen una notable emision en lineas de baja excitacién. Las
estructuras antes mencionadas sugieren cierta relacién con el fenémeno de flujos
colimados a altas velocidades, por lo que en este trabajo, se trata de encontrar alguna
relacion con dicho fendémeno. Finalmente se explica de manera cuantitativa la
morfologia de ambas nebulosas, a partir de los resultados que se han obtenido y de
algunos modelos que se encuentran en la literatura.
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Capitulo 1

Introduccion

1.1 Breve historia y caracteristicas de las Nebulosas Planetarias

La primera Nebulosa Planetaria fue observada por Charles Messier en 1764. El
nombre de Nebulosa Planetaria fue dado por William Herschel debido a su apariencia
de disco verdoso, a semejanza de los planetas lejanos de nuestro sistema solar.

En 1887, por su apariencia difusa, las Nebulosas Planetarias fueron catalogadas,
junto con galaxias y ctimulos estelares, dentro del New General Catalog of Clusters and
Nebulae (NGC).

Las Nebulosas Planetarias (referidas en adelante como NPs) son sistemas que
corresponden a una de las etapas finales en la evolucion estelar. Estin constituidas por

una estrella central caliente (30,000 < T < 300,000 K), cuya masa original estaba en el

rango 0.8<M/M,<8, y una envoltura de gas ionizado.
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La identificacién de una NP est4 basada en su morfologia (que se determina por
las caracteristicas de su envoltura) y en su espectro. En el espectro optico de una NP se
observan lineas de emisién producidas por la recombinacién del hidrégeno (Hao, HB,
etc.), asi como lineas prohibidas de alta excitacién ([O II], [Ar TV], etc.), lineas de baja

excitacién ([N 11], [S 1I], etc).

1.2 Morfologia de Nebulosas Planetarias

La determinacién de la morfologia en las NPs es de suma importancia debido a
que esta ligada a los procesos de formacién de estos objetos. En la actualidad, no se
entiende del todo el mecanismo de perdida de masa de sus estrellas progenitoras y por lo
tanto, la formacién de las morfologias que observamos. Existen distintas clasificaciones
morfologicas para NPs. En la presente tesis se consideran los siguientes tipos de
morfologias:

> Redondas.

Las nebulosas planetarias redondas son isotrépicamente simétricas. El prototipo
de esta clase de nebulosas es IC 3568 (ver figura 1.1)

> Elipticas.

Presentan dos ejes de simetria. Un claro ejemplo de NP eliptica es M57 (ver
figura 1.1).

> Bipolares.
Estas nebulosas poseen dos ejes de simetria y son estrechas en la zona central, a

partir de la cual se originan dos 16bulos simétricos. Una NP con morfologia bipolar es M

2-9 (Fig. 1.1).
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» Irregulares.
Recientemente se han encontrado nuevas morfologias en nebulosas planetarias,

por lo que tenemos otras subclases morfologicas (multipolares, con simetria puntual)

entre otras.

IC 3568

NGC 2440

Figura 1.1: Mosaico q'ue- ilustra algunés de las principales
morfologias de Nebulosas Planetarias. Imagenes tomadas de
http://oposite.stsci.edu/pubinfo/PR/97/pn/photo-gallery.html.

[Las NPs multipolares (Manchado et al. 1996) presentan, en general, dos pares de
I6bulos, orientados en diferentes direcciones (e.g. NGC 2440, Fig. 1.1), mientras que las
NPs con simetria puntual (Stanghellini, Corradi y Schwarz 1993; Guerrero, Vézquez y

Lopez, 1999) no poseen simetria respecto a ningin eje, sino que las condensaciones
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aparecen reflejadas con respecto al centro del objeto, (e.g. NGC 5307, Fig. 1.1).

Otro aspecto importante a considerar es que en una nebulosa bipolar, la masa de
la estrella progenitora es mayor de 1.5 M,, mientras que para nebulosas elipticas y
redondas, la masa de la estrella es menor a 1.1 M, (Zuckerman y Aller 1986; Corradi y
Schwarz, 1995). En cuanto a la relaciéon que existe entre la masa de la estrella
progenitora y la morfologia de la NP, Peimbert (1978) ha propuesto que se pueden
clasificar de la siguiente manera: tipo I (NPs ricas en He-N, generalmente muestran
filamentos y estructuras bipolares, 2.4<M,<8), tipo II (poblacion intermedia, se

encuentran sobre el plano galactico a ~150 pc, 1.2<M,<2.4), tipo III (NPs de alta

velocidad, Av,260 km s, 1<Me<1.2 ) y las tipo IV (de halo, 0.8<M,<1.0).

Dentro de estas clases morfolégicas, existe el fendémeno de los flujos colimados,
que actualmente son considerados estructuras tipicas en una NP, aunque aun no es
posible explicar del todo que en una de las etapas finales de la evolucién estelar pueda
existir un agente que colime tales eyecciones.

Los flujos colimados son de diferentes tipos, ya que se cree que existen distintos
procesos que producen la colimacién del material que es eyectado a una velocidad
supersonica, entre los cuales estan la presencia de nicleos binarios, campos magnéticos,
discos de acrecimiento, etc. Entre estas se han clasificado los siguientes:

» Bipolaridad: Una hipdtesis de la formacién de flujos bipolares sugiere que estos
aparecen a partir de la primera eyeccion del material, que se da en forma de disco

o toroide. Esto propicia un gradientc de densidad que colima el flujo,

originalmente isotrépico, de un segundo viento (el viento rapido) hacia los polos

(Barral & Cantd, 1981; Balick et al, 1987).
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» FLIERs (Fast Low-Tonization Emission Regions) o ANSAE: Este tipo de flujos
colimados son pares de condensaciones en los que la emisién de las lineas de
baja excitacion [N TI] A(6548 + 6583) y [S II] A(6717 + 6731) es muy
prominente (Gongalves ct al. 2004), en comparacién con el resto de la nebulosa.
Los FLIERs se mueven a velocidades supersénicas, aproximadamente cinco
veces el nimero de Mach (Balick, Preston, Icke. 1987; Balick et al. 1998) y estdn
alineadas con la estrella central. Este tipo de microestructuras se han detectado
en nebulosas elipticas.

» Chorros o Jets: Al igual que los FLIERs, los Jets se encuentran por lo general
alineados con la estrella central y poseen diferentes morfologias, las velocidades
de estos flujos tienen un amplio intervalo de valores. También se caracterizan por
la emision intensa de lineas espectrales de baja excitacion (Gongalves et al.
2001).

» BRETSs (Bipolar Rotating Episodic JeT): Se han encontrado microestructuras
muy brillantes que presentan evidencias de ser flujos colimados con altas
velocidades y con simetria bipolar, es decir, que son eyectados con la misma
velocidad pero en sentidos opuestos. Presentan una localizacién espacial y
cinematica como sucesos episddicos y con cierta rotacion o precesion del eje de
eyeccion entre cada evento. (Lopez, Vazquez, Rodriguez, 1995; Vazquez 1999).

» Simetrfa Puntual: Este tipo de microestructuras se encuentran localizadas
equidistantemente y en sentidos opuestos respecto a la estrella central. En un
principio se pensaba que era una nucva clase de morfologia (Stanghellini,

Corradi, Schwarz, 1993), pero se ha comprobado mediante estudios cinematicos,
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la existencia de microestructuras con simetria puntual en al menos cuatro NPs,
que poseen diferentes clases morfolégicas (Guerrero, Vazquez, Lopez, 1999).
Una de las hipotesis acerca de la formacion de NPs con simetria puntual, es que

se origina debido a un flujo colimado del tipo BRET (Vazquez, 1999).

1.3 Modelos de Formacion de Nebulosas Planetarias

Existen distintos modelos que pretenden explicar la formacién de nebulosas
planetarias, estos van desde la formacion de una NP esférica, hasta las mas complejas
morfologias, las cuales presentan microesctructuras y flujos colimados. A continuacion,
se mencionan algunos de estos modelos, los cuales predicen las morfologias de nuestros

objetos de estudio.

1.3.1 Modelo de vientos estelares interactuantes

En 1978, Kwok, Purton y Fitzgerald propusieron un modelo para explicar la
formacion de NPs cuya morfologia fuera esférica basado en la interaccion de los vientos
estelares (Interacting Stellar Winds, ISW) que se muestra en la figura 1.2. Este modelo
considera que la estrella progenitora de la NP, en su etapa conocida como AGB (Rama
Asintética de las Gigantes, AGB por sus siglas en inglés: Asymptotic Giant Branch),
experimenta una pérdida de masa mediante el viento estelar que es muy denso (dAM/dt=
10 * M, aﬁo") y lento (v = 10 km s) hasta que el nucleo estelar queda al descubierto.
En esta etapa, el nicleo de la estrella, con temperaturas muy altas, emite fotones de alta

energia (ultravioleta, rayos X) que promueven la aparicion de un viento rapido (v = 2000
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km s™) y menos denso (dM/dt= 10 * M, afio™). El cascarén de la NP se expande a

velocidades de = 30 km s a través de un frente de choque que se produce cuando el
viento rdpido alcanza al viento lento. La radiacién UV, proveniente del nicleo, ioniza al
material y al recombinarse, reemite esa energia con fotones de menor frecuencia. La
emisiébn en el oéptico de una NP es producida por el proceso fotoionizacién-
recombinacion del gas de la envoltura. Existe un equilibrio de ionizacion, en el cual,
cada punto de la NP tiene un balance entre la tasa de fotoionizacién y la tasa de

recombinacién electronica.

Estrella
central

Frente de
choque

Pp——

Figura 1.2: Diagrama del modelo de vientos estelares interactuantes
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1.3.2 Modelo de Barral y Canté (1981)

La morfologia bipolar de una nebulosa planetaria es explicada a partir de efectos
hidrodinamicos en este modelo. Si tenemos una distribucion homogénea de material
alrededor de la estrella progenitora de la NP perdiendo masa isotrdpicamente, entonces
el resultado de la interaccién entre el viento de la estrella y dicho material sera una
esfera. En el caso en el que el material se encuentra distribuido a lo largo de un disco
denso, se producen muchas de las estructuras que se observan en NPs (Elliot y Meaburn,

1977; Calvet & Cohen, 1978).
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Figura 1.3: Diagrama del modelo de Barral y Cant6 (Adaptado de
Barral y Canto, 1981).
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Si se tiene una distribucion de la presion del gas y polvo con forma de disco
plano alrededor de la estrella, el viento estelar serd enfocado en direccién perpendicular
al disco isotérmico, denso y que debido a la gravedad ejercida por el mismo, se
encuentra en equilibrio hidrostatico. La configuracién en un estado estable sera entonces
un par de cavidades ovoides, acotadas por un choque del viento y simétricas respecto al
plano del disco, como se muestra en la figura 1.3. Como el choque producido es oblicuo,
entonces el viento es refractado a través del mismo, deslizandose por las paredes de las
cavidades hacia las regiones menos densas exteriores, reteniendo una gran parte del

impetu y la energia cinética (Cant6 1980; Cant6é & Rodriguez 1980).

1.3.3 Modelo de Balick et al. (1987)

Este modelo considera efectos hidrodindmicos para explicar la colimacion del
flujo que da origen a las estructuras denominadas ANSAE.

Este modelo parte de la existencia de un gradiente de densidad muy pronunciado
que aumenta hacia el ecuador de la envoltura de la gigante roja (Red Giant Envelope,
RGE), Este gradiente causa la formacion de un frente de choque elipsoidal, que se
expande a una velocidad de aproximadamente 20 km s, El viento rapido pro;/eniente de
la estrella central se colima a través del eje mayor del elipsoide, dado que es donde la
densidad es menor, hasta formar unas condensaciones brillantes en los bordes, las cuales
se mueven a velocidades del orden de 60 km s™. Alineadas con las condensaciones se
encuentran un par de estructuras del tipo choque a proa que se producen por el choque

de las condensaciones con la envoltura de la gigante roja.
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Figura 1.4; Diagrama del Modelo (Adaptado de Balick et al. 1987)

1.3.4 Modelo de Canto, Tenorio-Tagle y Rozyczka (1988)

El modelo sugerido por Canté, Tenorio-Tagle y Rézyczka (1988) es muy similar
al propuesto por Balick et al. (1987), pues considera que los flujos son colimados de
manera hidrodindmica. Sin embargo, en este modelo no se considera la formacion de los
“choques a proa”.

Basicamente, el modelo parte de que, en un estado estable, la interaccion del
viento estelar con un medio no uniforme produce la formacién de una cavidad ovoide

con unos pares de condensaciones muy prominentes. Esto es debido a un gradiente de
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densidad o de presién, que hace que el viento estelar experimente una colimacién
hidrodindmica hacia el eje de simetrfa, a través de las regiones de menor densidad,
formando asi un chorro del viento estelar que se mueve alejandose de la estrella central a
velocidades muy altas. Seguin este modelo, al colimar el flujo del viento estelar, una gran
fraccién del momento y de la energia cinética del mismo se deposita en las puntas de la
burbuja. Es por ello que se espera que las microestructuras tengan una fraccidn
significativa de la energia cinética y el momento del viento que los forma. Este modelo
predice la formaciéon de microestructuras tipo ANSAE o FLIERs por medio de la

convergencia de flujos conicos supersénicos.

1.4 Antecedentes

La naturaleza de las microestructuras en NPs no estd del todo entendida debido,
entre otras cosas, a la ausencia de informacion detallada y sistematica sobre estos
objetos. En esta tesis se estudiaran dos casos de NPs que presentan microestructuras:

» NGC 3242, “The Ghost of Jupiter”
» NGC 3587, “The Owl Nebula”

Balick, Preston e Icke (1987), mediante observaciones realizadas con un
espectrografo échelle de dispersion cruzada y un detector CCD en el telescopio Mayall
de 4 m (Kitt Peak Nacional Observatory), presentaron estudios cinematicos de ocho
nebulosas planetarias, entre ellas NGC 3242, y aplicaron el modelo mencionado en la
seccion 1.3.3, que explica la formacién de la subclase morfologica que presenta

condensaciones tipo FLIER o ANSAE.
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También se han realizado estudios sobre las condensaciones tipo FLIER de
NGC 3242 y otras NPs (Balick et al. 1998). En este estudio se elaboraron diagramas de
intensidad de imagenes CCD profundas de alta resolucion, con esto, fue posible hacer
una estimacion de la velocidad a la que se mueven los FLIERs, que es de al menos
50 km s'. Las imagenes fueron tomadas con la Wide Field Planetary Camera 2
(WFPC2) del Telescopio Espacial Hubble.

Ademas, la cinemética de NGC 3242 fue estudiada previamente por Meaburn,
Lopez y Noriega-Crespo (2000). En este trabajo se obtuvieron las velocidades de
expansion del cascarén interior, asi como de los halos de esta NP utilizando espectros
de alta dispersion de las lineas [N II] y [O III]. Los datos de alta se obtuvieron con el
Manchester FEchelle Spectrograph en el telescopio de 2.1 m. del Observatorio
Astrondémico Nacional en la sierra de San Pedro Martir, B.C.

En el caso de NGC 3587, Sabaddin, Bianchini, Ortolani y Strafella (1985),
Estudiaron la estructura morfoldgica y cinematica de dicha NP. Reportan velocidades
de 40 km s con los perfiles de [N II], 30 km g para los de Ho.. Utilizaron un
espectrografo échelle de rendija larga en el telescopio Cassegrain de 182 cm del
Observatorio Astrofisico de Asiago en Italia.

Posteriormente, Zhang y Kwok (1998), usaron un modelo de cascaron elipsoidal.
Dicho modelo reprodujo imagenes sin efectos de proyecciéon de 110 NPs, entre las
cuales esta NGC 3587. En este trabajo, se presenta a NGC 3587 como una nebulosa
eliptica con un interior bipolar.

Recientemente Guerrero, Chu, Manchado y Kwitter (2003) obtuvieron espectros

de alta dispersion y analizaron la estructura fisica de los cascarones de NGC 3587, a los
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cuales se les aplicaron algunos modelos hidrodindmicos para explicar la morfologia de
este objeto. Las observaciones se realizaron con el Utrecht Echelle Spectrograph (UES)
en el Telescopio de 4.2m William Herschel del Observatorio del Roque de los
Muchachos (Canarias).

La hipétesis de trabajo de la presente tesis, es que las microestructuras son
condensaciones producidas por chorros (Jets) de gas con movimiento supersénico, que
radian preferentemente en lineas de baja excitacion debido a que su emision proviene
del enfriamiento del gas chocado. Este proceso se asumira inmerso en una envoltura de

gas fotoionizado.
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Capitulo 2

Marco teorico

2.1 Caracteristicas principales de una NP

Una nebulosa planetaria posce ciertas propiedades que la caracterizan, a

continuacion se describen algunos de estos aspectos.

2.1.1 Luminosidad

La luminosidad de una NP estd dada en funciéon de la radiacion emitida por su
estrella central. Esto es debido a que los fotones ultravioleta que emite la estrella, son
absorbidos por el gas que la rodea y reemitidos en el visible, por lo que una parte de la

energia es transferida a la envoltura que rodea al niicleo.
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2.1.2 Kl espectro éptico de una nebulosa planetaria

Una de las caracteristicas mas importantes de una NP es su espectro optico, que
consiste de lineas de emisién intensas y débiles superpuestas en un continuo nebular
débil. En general, las lineas de emisién mas intensas en un espectro son las lineas del
doblete de [O TIT] A(4959 + 5007). En 1928, Bowen mostré que estas lineas de oxigeno,
asi como otras presentes en el espectro son producto de transiciones prohibidas, que no
podian ser reproducidas en laboratorio, dadas las condiciones de baja densidad en las

que se generan.

3726 [O11] 4363 [O11] N, 4958 [O1] 6584 (NI

|

H | 1 ! ’
ﬁ 3729 (OIl} 4102 4471 Hel N, 5007 [OHI] 5876 Hel 6548 I'NHI {
I i | ! )
4 it l ___l____~ }_ | . | ‘- H ;
§ B - I ) i
N 1 1 O P P
i | . P | [
3646 B, | H, Hy H, L Hy 5411 Hel H, ;
6 (Nev) 13970 4340 | 4881 6563 ]
3869 [N1t1] 4686 Hell i

Figura 2.1: Espectro de una nebulosa planetaria en la region del
visible, 3300-7000 A. Se muestran sélo las lineas de emisién mas
importantes, permitidas y prohibidas (Gurzadyan 1997).

El doblete de [O T} (O", oxigeno doblemente ionizado) tiene una relacién
aproximada de 3:1, independientemente de las condiciones fisicas de la NP. También se
genera la linea de emisién 24363, que es muy importante para el diagnostico de la
temperatura electronica de una regién ionizada.

Otras lineas que estdn presentes en los espectros nebulares, son cl doblete de
lineas de [N II] M(6548 + 6583), estas lineas tienen una relacion similar al caso del

oxigeno doblemente ionizado de 3:1, invariante a las condiciones fisicas de la NP. Estas
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lineas de nitrogeno se encuentran muy cerca de la linea Ha, por lo que para poder
resolverlas, es necesario utilizar espectrografos. Existe también un analogo de la linea
[O III] 24363 para el nitrogeno ionizado, se trata de la linea [N II] A5755. La relacion
entre estas lineas también es un indicador de la temperatura electrénica.

También se observan las lineas de emision de helio neutro He I A5876 y He

124471, la linea de helio ionizado He II A4686, es muy intensa en los espectros de
nebulosas de alta excitacion y su emision es muy débil o nula en las NPs cuya clase de
excitacion es baja.

Las primeras cuatro lineas de la serie de Balmer Ho (A6563), HP (A4861), Hy
(A4340) y HS (A4101) son relativamente intensas y faciles de medir debido a que estan
presentes en todos los espectros de NPs, independientemente de su clase de excitacién y
son utilizadas para desenrojecer los espectros.

En los espectros nebulares se pueden llegar a observar otras lineas de emision
ademas de las mencionadas anteriormente, producidas también por transiciones

prohibidas de los iones de neén, argén, azufre, hierro, cloro, silicio, calcio, potasio etc.

2.1.3 Clase de excitacion

A partir de los flujos de las lineas de emisién podemos determinar la clase de
excitacion de una nebulosa planetaria, que puede ser de baja, media o alta excitacion
(figura 2.2, tabla 2.i) y estd determinada principalmente por la temperatura de la estrella
central. Una manera de hacer un diagnoéstico de la clase de excitacion, es utilizando la

linea de emision He 11 24686 (Ec. 2.1, tabla 2.i). Para un espectro en el que no se haya
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podido medir el flujo de esta linea (como en el caso de una nebulosa de baja excitacién),

se realiza el cociente con la linea HPB (Ec. 2.2, tabla 2.i). N, y N, corresponden a las

lineas de [O IIT] A(4959 + 5007).

Tabla 2.i: Clase de exitacion p en base a los cocientes de lineas.

Clasede || N +N
p ~ log(N, +4,) (Ec. 2.1) N, +H,) (Ec. 2.2)
excitacion | 4686 He 11 Hp
- Baja @ 1,2,3,4 " - - 1-5, 6-10, 10-15, 15-20
Media = 4,5,6,7,8 27,252321,19 "
Alta 9,10,11,12, 12"  1.7,1.5,1.2,0.9,0.6 :
£ T T T 1 1§ T T T T T T T ] T
Excitacién
1 " O Meds Al L
2. ol Baj {; ed| :'I ta r—12—: |
\9 = { :: ,-_11—4l -
1 (6] It {} 10
i [\ 1071 I
f h— 5 i Li-:
* % 8 } 7r—8—<f:
0] i 6 = I:
=} 6 |, p— il
© i ri" It .
2] 4 ¢ A4 il
© 41 o o fle o o) il
- 3 :‘ i
(&] o P :-—‘ il ;I =
i : i ’
_—Jl L 1 H n 1 L J Jll: | .
g 0 5 10 15 20 27 2623 21 1.9 1.7 1.6 1.2 olg 06 r
§ 7 (N1+N2) 1 Hp !} B Log (Ny+N2) / (4686 Hell) i

Figura 2.2: Representacién grafica de las clases de excitacion p de una
nebulosa planctaria (adaptada de Gurzadyan, 1997).
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2.1.4 Polvo interestelar y extincion

El polvo interestelar constituye una componente importante en la galaxia. La
extincion que experimenta la radiacién proveniente del espacio es debida al polvo que se
encuentra en el medio interestelar. Esta extincion de la radiacion afecta mayormente a
las longitudes de onda del intervalo del visible y tiene un efecto bastante considerable en
el UV, mientras que, en el IR lejano, el polvo vuelve a radiar la energia que absorbe.
Como la extincion varia segin la longitud de onda, cada parte del espectro utiliza su
propia ley de extincién, para el caso del Optico se utilizan las leyes de Savage y Mathis
(1979) y de Seaton (1979) entre otros.

Para el caso de espectroscopia de las linecas de emision, la extincion se calcula a

partir de los flujos observados de la linea de emisién HP, (Fup) y de la linea Hot (Fio),

que estan relacionadas mediante el coeficiente de extincion Cyg . Debido al efecto de
esta extincién sobre el flujo de las lineas de emisién, se aplica la correccion de la
ecuacion 2.3, que depende del Cyg y de f; (ley de extincion de Savage y Mathis), I es el
flujo “desenrojecido” de la linea de emisién. En la presente tesis, esta correccion es
realizada mediante el programa ALIEN version 1.0 (Analizador Integral de Espectros

Nebulares, Cook & Vazquez, 2002).

4 @10’*% Ec. 2.3
Hp ﬁllﬁ
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2.2 Condiciones Fisicas
Por medio del analisis de las lineas de emision de la NP es posible determinar
propiedades fisicas tales como temperatura y densidad electronica del plasma asi como

las distintas proporciones de elementos quimicos relativos al hidrogeno.

2.2.1 Temperatura electronica

Los iones [O IIT] y [N II] poseen estructuras de niveles de energia que emiten
lineas a partir de dos niveles superiores con considerables diferencias de energias de
excitacion. En el caso del [O TIT], las lineas A4959 y AS5007 por un lado, y A4363 por
otro, provienen de niveles cuyas energias de excitacion son muy diferentes, por lo que el
cociente [/(AS5007)+1(A4959))/I(A4363) depende fuertemente de la temperatura
electronica (figura 2.3).

En el limite de baja densidad, una aproximacién analitica para el cociente de

intensidades de estas transiciones (figura 2.4) esta dada por la ecuacion 2.4 (Osterbrock,
1989). En esta ecuacidn /(A4959) es el flujo de energia en esa transicion, andlogamente
para (L5007) y 1(A4363). T¢ es la temperatura electronica en K y N, es la densidad de
electrones en cm™. Para el caso de [N II] el diagnéstico de T. se obtiene mediante la

ecuacion 2.5.

3.29x10*
8.32exp| ——
1(24959)+I(A5007) _ T, Ec. 2.4
1(24363) 1+4.5x10* Ne

12
e
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Figura 2.3: Diagrama de niveles de energia para los iones [O III] y [N II].
Las lineas de emision en el dptico estan indicadas por las lineas punteadas
mientras que las lineas s6lidas indican la emisién en el infrarrojo y en el
UV.

29



[0 ooy gy 1 T 1 1 1 I T T 1 T

o]

T[I(A4959) + [AS00T))/(34363)

-

0 | N ] 1 1 ) ! : (NS, SN, [N SN WUUNE. R
& 000 10,00 15,000 20,000 i{

. i

Temperatura electronica ;|

R A RS SRR RS

Figura 2.4: Cociente de intensidades de [O III] como funcién de la

temperatura en el limite de baja densidad. La linea punteada es una

aproximacion obtenida con la ecuacién 2.5.
2.2.2 Densidad electrénica

Esta propiedad fisica se determina comparando las intensidades de dos lineas del

mismo ion emitidas por diferentes niveles con energias de excitacion similares.
Entonces, las tasas relativas de excitacion de los dos niveles solo dependen de
parametros atomicos. Si los dos niveles tienen diferentes probabilidades de transicion
radiativa o diferentes tasas de desexcitacion colisional, entonces, las intensidades

relativas de los dos niveles dependeran de la densidad y esto se vera reflejado en el

cociente de intensidades de las lineas. Tal es el caso de las lineas de [O II] A3729 y

A3726, asi como las lineas de azufre [S IT] L6716 y L6731 (figura 2.5).
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Figura 2.5. Diagrama de niveles de energia para los iones [O IT] y [S II].

Una aproximacion analitica (Osterbroock, 1989) para el cilculo de la densidad
electronica utilizando las lineas de [O II] A3729 y A3726 es la que aparece en la
ecuacion 2.6. Analogamente para [S II], el cociente de intensidades (figura 2.6) puede
expresarse segun la Ec. 2.7. Para el [O II], en el limite de baja densidad N.—0, cada
excitacion colisional es seguida por la emisién de un fotén y el cociente de intensidades
aparece en la ecuacién 2.8. En el limite de alta densidad N.—oo, dominan las
excitaciones y desexcitaciones colisionales, estableciéndose un cociente de poblaciones
dado por la ley de Boltzman. En este caso, el cociente de intensidades estara dado por la

ecuacion 2.9.

1372) 15 Be. 2.6
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Figura 2.6: Variacion de los cocientes de [O 1] y [S II] como funcién de la
densidad electronica.

2.2.3 Naturaleza de la emision

La naturaleza de la emision de una nebulosa planetaria puede ser determinada
utilizando diagramas de diagnéstico. Estos diagramas fueron desarrollados por
Sabbadin, Minello y Bianchini (1977), con el fin de poder identificar la naturaleza del
objeto NP S 176, el cual después de este estudio, se determin6 que se trataba de una
nebulosa planetaria. Los diagramas se obtienen mediante los siguientes cocientes de las

lineas de emision:
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Figura 2.7: Diagramas de diagndstico propuestos por Sabbadin et
al (1977). En esta figura [N II] equivale a [N 11 A(6548+6584) y [S
] a [S ITA(6717+6731).
El diagnéstico de la emisién se hace comparando cocientes de intensidad de las
lineas de emision del objeto a estudiar, con aquellas provenientes de objetos tales como

remanentes de supernova, regiones H II y nebulosas planetarias. En la figura 2.7, es

posible apreciar como estos cocientes se encuentran localizados en determinadas
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regiones, para cada uno de estos tipos de objetos, por lo que el uso de estos diagramas es
de gran utilidad para identificar la naturaleza de la emision de las distintas regiones de
una NP, ya sea una region de gas chocado o de fotoionizacién. Recientemente, Riesgo y
Lépez (2006) han establecido nuevos limites para las zonas de las NPs a partir de los

datos del catalogo de Acker et al. (1992).

2.3 Cinematica

Los estudios de los movimientos internos y expansiones de nebulosas planetarias
se han hecho desde un principio estudiando sus espectros. Los mejores resultados se han
obtenido al utilizar telescopios combinados con espectrografos echelle de rendija larga,

que cuentan con una alta resolucién espectral.

2.3.1 Efecto Doppler para obtener la cinematica de una NP

La estructura cinemética del gas de una NP puede ser determinada siguiendo la
longitud de onda aparente de una linea espectral de interés a lo largo de una rendija.
Utilizando varias posiciones de rendija se puede conocer la dispersién de la linea en
distintas zonas de interés del objeto, punto a punto, e incluso de todo el objeto si fuera
necesario. Esta dispersién espectral estd relacionada con la velocidad radial del gas
debido all efecto Doppler dado por:

viy,

fr=f

viy,

donde f'es la frecuencia emitida, en este caso de la luz, v es la velocidad de la onda, vy la
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velocidad del detector (nosotros) y v la velocidad de la fuente. En nuestro caso

y==c
V‘/:O
Vs =V

por lo que la frecuencia observada esta dada por

i s B
=7 cty
Entonces, utilizando c=Af
c_c_¢
A' Acty
Despejando tenemos
/1__4_ — iZ
A c

Por lo tanto

s _,

A

Ec. 2.10

o <=

el signo (+) se refiere a regiones de la nebulosa que se alejan (corrimiento al rojo) y el

signo(-) a las regidnes que se acercan (corrimiento al azul).
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2.3.2 Expansion de una NP

En general, la expansion de una nebulosa planetaria es como lo predice el
modelo de vientos estelares interactuantes. El gas de una nebulosa planetaria se expande
a una velocidad relativamente baja de 30 kms™! (Gurzadyan, 1997), esto se puede
apreciar en la forma de los perfiles de las lineas espectrales, los cuales muestran un
desdoblamiento de la linea, es decir, se divide en dos componentes que poseen la misma

intensidad y ademas son simétricas, centradas en la longitud de onda de la linea.

Figura 2.8: (a) Nebulosa planetaria que se expande a una velocidad
V. (b) La forma del perfil espectral de la linea de emision (Adaptada
de Gurzadyan, 1997).
En una nebulosa planetaria esférica, el desdoblamiento de la linea sera mayor al

pasar por el centro y se hard menor conforme se aleja del mismo, hasta que las dos

componentes en las que se desdobla la linea se junten en los extremos, generando asi, un
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espectro con forma eliptica. Esto se muestra en la figura 2.8, en la que el eje mayor
corresponde al radio de la nebulosa y el eje menor a su velocidad de expansién

(diagramas posicion-velocidad o P-V).

2.3.3 Ondas de Choque

Supongamos que se tiene un gas que se mueve a velocidad supersonica y que
experimenta una restriccién debida a una barrera, bajo estas condiciones se generard un
frente de choque que lo desacelera. Si por otra parte el gas en reposo es empujado por
una barrera, entonces el gas sera acelerado por el frente de choque.

En general, los choques pueden ser adiabaticos o radiativos. En un choque
adiabatico, la velocidad del gas que genera la onda de choque pude ser de
aproximadamente 200 km s' y el tiempo de enfriamiento es mayor que el tiempo
dindmico. El otro caso es un choque radiativo, en el cual el gas se enfria radiando en la
zona de relajamiento. Un choque radiativo es isotérmico si la temperatura final es igual a
la temperatura inicial.

Consideremos el caso de una nebulosa planetaria, en el cual tenemos gas no
chocado y gas chocado, que es frenado y/o acelerado mediante un frente de choque. Para
conocer las condiciones que existen entre el medio que estd antes y después de la zona
de relajamiento, partimos de que se deben cumplir las siguientes ecuaciones de
conservacion:

PV, = PV, Ec. 2.12

Py— D = PyVi— PV Ec. 2.13
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h,+lv|2=h2+lv§ Ec. 2.14
2 2

Las ecuaciones 2.12, 2.13 y 2.14 (Kundu, 1990) son las leyes de conservacion de

la masa, el impetu y la energia respectivamente. La entalpia A, est4 definida como:

p=Cr=t" P __1P Ec. 2.15
y=1pR (y-1)p

Manipulando las ecuaciones de conservacién, obtenemos las condiciones de
Rankine-Hugoniot, que son las condiciones de salto que nos relacionan las propiedades

del gas antes y después del choque. Estas condiciones aparecen a continuacién y estdn

en funcion de y=C,/C, y el nimero de Mach M=v/c

» Presion:
&:1+2_7(M5_1) Ec.2.16
P y+1

» Densidad:
py __(r+)M; Ec. 2.17

» Velocidad:

ﬁ=(y—1)M|2+2

- Ec. 2.18
v, (y+1)M,

» Temperatura:

_ 2
2(r=1) M, +1(M2—l) Ec. 2.19

=1+ - = \
(r+1) M;

I
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Capitulo 3

Observaciones

3.1. Instrumentacion

3.1.1. Telescopio 2.1 m

Este telescopio (figura 3.1) se encuentra en el Observatorio Astronémico
Nacional, en la Sierra de San Pedro Martir (OAN-SPM) y es operado por el Instituto de
Astronomia de la Universidad Nacional Auténoma de México.

Se trata de un telescopio Cassegrain, cuyo espejo primario parabdlico mide
2.1 m de didmetro. Para las observaciones de la muestra que se presentan en este trabajo,

se utiliz6 en combinacién con el espejo secundario /7.5.
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Figura 3.1: Telescopio de 2.1 m del OAN-SPM
3.1.2 Manchester Echelle Spectrograph (MES)

MEZCAL o MES (figura 3.2) es un espectrografo échelle de rendija larga, sin
dispersién cruzada' (Meaburn et al. 2003). El rayado de la rejilla de difraccién es de
31.6 lineas mm™, el angulo de incidencia de 63.43° y cuenta con filtros de interferencia
para aislar ordenes superiores de la dispersion. Esto hace posible analizar las diferentes
regiones del espectro, que son de interés en el estudio de nebulosas planctarias. Los
filtros se colocan en el instrumento antes de que se disperse la luz colectada por el
telescopio. MES se combina con el telescopio de 2.1 m del OAN-SPM y el secundario

/7.5. Ademas cuenta con rendijas de distinto ancho para poder variar la resolucién

lRec.ibc este nombre por la rejilla échelle que se utiliza en este instrumento. En una rejilla échelle cl rayado es menor
a 300 lineas mm™, los angulos de incidencia son mayores a 45° y sc alcanzan ¢rdenes altos de interferencia. Los
espectrografos échelle del tipo dispersién cruzada proyectan varios 6rdenes de manera simultanca en el detector. Por
otra parte, los espectrégrafos échelle de rendija larga se utilizan para estudiar intervalos de longitud de onda limitados,
con una alta resolucién espectral. En este caso el cubrimiento espacial es mayor, siendo 1til para el estudio de objetos
extendidos.
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espectral. La resolucion espacial esta determinada por la escala de placa del telescopio

con el secundario /7.5 (0.3” pix™").

Figura 3.2: Espectrégrafo MEZCAL montado en el telescopio de 2.1 m.

3.1.3 Espectrografo Boller & Chivens

Boller & Chivens es un espectrografo de resolucién baja e intermedia en el cual
es posible trabajar en la modalidad de rendija larga. Esto permite obtener una mayor
cobertura espacial que a su vez, nos deja estudiar punto a punto las condiciones fisicas y
las abundancias quimicas, asf como la naturaleza de la emision de distintas regiones en
objetos extendidos. Se utiliza en el telescopio de 2.1m del OAN-SPM en combinacién
con el espejo secundario f/7.5. Este instrumento (figura 3.3) cuenta con una rendija y

una rejilla de difraccion. La rendija del espectrografo se puede abrir y cerrar. Dicha
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apertura s¢ controla por medio de un micrémetro, en donde la minima apertura es de 50
um. Se pueden utilizar distintas rejillas de difraccion, la diferencia entre éstas cs el
nimero de lineas por mm (rayado) y el angulo de blaze. La rejilla se selecciona de
acuerdo al intervalo de longitud de onda que se desec cubrir y la resolucién espectral

con la que se desee trabajar.

o L)
Figura 3.3: Espectrografo Boller & Chivens montado en el
telescopio de 2.1 m.
3.1.4 Telescopio 1.5 m (OAN-SPM)
El telescopio de 1.5 m se encuentra en las instalaciones del OAN-SPM. El disefio
de este telescopio es Ritchey-Chretien y trabaja con el una relacion focal de /13.5. Para
las observaciones que se presentan en esta tesis, que han sido obtenidas en este

telescopio, se utilizo la rueda de filtros La Ruca (Zazueta et al. 2000), en la cual es
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posible colocar distintos filtros>. En este caso, se utilizaron los filtros nebulares

galacticos serie 1, centrados en las lineas de emision mas importantes de las nebulosas

planetarias y en el continuo. Tienen un ancho de banda < 50 A y un didmetro de 50 mm.

3.1.5 Telescopio 1.5 m (OSN, CSIC)

Este telescopio de 1.5m est4 ubicado en el Observatorio de Sierra Nevada (OSN),
en Granada, Espafia y es operado por el Instituto de Astrofisica de Andalucia (IAA-
CSIC). Su disefio es Ritchey-Chretien y su montura es ecuatorial. Se utilizaron imagenes

directas tomadas con filtros de banda angosta similares a los del (OAN-SPM).

3.2 NGC 3242

3.2.1 Imagen directa

Se obtuvieron imagenes de banda angosta con los filtros Ho. (AA=10 A),
[O 1] A5007 (AA=50 A), [N II] 26584 (AA=11 A), [S II] A6724 (AA=10 j\) con el
telescopio de 1.5 m (f/13.5) del OAN-SPM, durante los dias 9 y 10 de mayo de 2004.

Los tiempos de exposicion fueron de 600 segundos, excepto la imagen con el filtro
[O III], que tuvo un tiempo de exposicion de 180 segundos. Se utilizo el detector CCD
SITel de 1024 x 1024 pixeles (24 pm pix") cuya escala de placa es de 0.25” pix”. Las
imagenes se han reducido utilizando las técnicas estandar del paquete de reduccion IRAF
(Image Reduction and Analysis Facility) de NOAOQ®? (National Optical Astronomical

Observatory).

*http://haro.astrossp.unam.mx/Instruments/filtros/introfiltros.htm
? NOAO es operado por Asociation of Universities for Research In Astronomy y en coperacion con
National Science Foundation. North Cherry Avenue, Tuczon, Arizona.
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3.2.2 Espectroscopia de alta dispersion

Se obtuvieron 5 espectros de alta dispersién como el que aparece en la figura 3.4,
utilizando el Manchester Echelle Spectrometer (MES), con el foco £/7.5 del Telescopio
de 2.1 m del OAN-SPM el 21 de febrero de 2003. Se us6 el detector CCD SITe3 de
1024 x 1024 pixeles con una escala de placa de 0.3”pix". Para lograr un aumento en la
sefial a ruido, se realiz6 en uno de los espectros (posicién 8) una reduccién de escala
sobre el dectector (binming), por lo que el tamaflo de la imagen cambié a
512x512 pixeles (0.6”pix™"). La apertura de la rendija ha sido de 150 pm (2”) y la
orientacién de la misma fue Este-Oeste para todas las posiciones, con tiempos de

exposicion de 600 segundos y una resolucion espectral es de 12 km s (FWHM).

Figura 3.4: Espectro de alta dispersion de NGC 3242. Al centro:
He I11A6560 y Ha, a la izquierda y derecha: doblete de

[N II] A(6548 +6583). En este espectro, el Este se encuentra en la
parte superior y el Oeste en la parte inferior.
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Se us6 un filtro de 90 A en el espectrografo con el fin de aislar el orden 87, en
el cual se pueden observar las lineas de emisién de Ha y el doblete de [N II] 16548 y
A6584 sin contaminacion de otros ordenes. La reduccién de los datos se llevo a cabo en

IRAF, utilizando las rutinas estandar para espectroscopia de rendija larga. Para la

calibracion en longitud de onda se usé el arco de comparacion de una lampara de Th-Ar.

3.2.3 Espectroscopia de baja dispersion

Los espectros de baja dispersion (figura 3.5) se tomaron los dias 31 de enero y 1
de febrero de 2003, con el espectrografo de rendija larga Boller & Chivens combinado
con el secundario /7.5, en el telescopio de 2.1 m del OAN-SPM. Se utiliz6 el mismo
detector S/7e3 de 1024x1024 pixeles (24 pm pix”') que da una escala de placa de 1.05”
pix”. El intervalo de longitud de onda observado fue de 4235 A a 7312 A. La rejilla de

difraccion usada fue la de 400 lineas por mm, por lo que los espectros tienen una

dispersion de 3 A pix™'. La apertura de la rendija fue de 200 pm (2.5”).

Figura 3.5: Espectro de baja dispersion de NGC 3242, Intervalo de
longitud de onda observado: 4235 A a 7312 A.

Los tiempos de exposicién de las 9 (ver figura 4.3) posiciones observadas fueron

de 10, 15, 30, 60 y 90 segundos. Los espectros observados se redujeron mediante el uso
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de las rutinas apropiadas de TRAF. Se llevé a cabo la calibracion en longitud de onda
usando arcos de comparacion de la lampara de He-Ar, mientras que para la calibracidn
en flujo se usaron funciones de sensibilidad derivadas de la estrella estandar Hiltner 600.
De cada una de las posiciones, se realizaron cortes a los largo del eje de posicion (figura
3.6), y se extrajeron espectros unidimensionales de las regiones de interés. Estos
espectros unidimensionales fueron desenrojecidos y analizados con el programa ALIEN
v1.0 y se obtuvieron la temperatura y densidad electrénica haciendo cocientes de los

flujos de las lineas de emision utilizando el mismo software.
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Figura 3.6: Corte de un espectro de baja dispersion de NGC 3242, a
lo largo del eje posicion (posicion).
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3.3 NGC 3587

3.3.1 Imagen directa

Las imagenes fueron observadas y procesadas por el Dr. Luis Felipe Miranda, en
el Telescopio de 1.5 m del Observatorio de Sierra Nevada (OSN) en Granada, Espafia, el
17 de febrero de 2004. Se utiliz6 el detector CCD VersArray de 2048 x 2048 pixeles
(13.5 um pix"). La escala de placa de dicho CCD es de 0.232” pix". Se usaron los

filtros de las lineas de emision de Ho (AA=10 A), [N II] 16583 (AA=10 A) y

[O 111] A5007 (AA=50 A).

3.3.2 Espectroscopia de alta dispersion

La espectroscopia de alta dispersion se obtuvo en el telescopio de 2.1 m del
OAN-SPM, con el Manchester Echelle Spectrometer en la misma configuracién que se
utiliz6 para NGC 3242 (figura 3.7). De igual manera que en el caso de NGC 3242, se
realizé una reduccién de escala en el detector (binning) de 2x2 para incrementar la sefial
a ruido. La rendija utilizada tiene un ancho de 150 um, es decir 2”, con la que se obtiene
una resolucién espectral de 12 km s™ (FWHM) y una dispersion de 0.1 A pix™ (binning
2x2) y de 0.05 A pix (binning 1x1). Los datos se observaron en dos temporadas. La
primera los dias 23 y 24 de febrero de 2003 en la que se obtuvieron los espectros de las
posiciones D, E y F (ver figura 4.7) con un angulo de posicién (PA) de 90° (orientacién
Este-Oeste). Los tiempos de integracion fueron de 300 s para el caso de la posicion 3 y

para las posiciones 4 y 5 fueron de 900 s.
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Figura 3.7: Espectro de alta dispersion NGC 3587 en el que aparecen
la linea de Hat y el doblete de [N II] A(6548 +6583).
En la segunda temporada se observaron las posiciones A, B, C y G los dias 27,
28 y 29 de junio de 2004. Para la posicion 1 la rendija estaba a un éngulo de posicion
(PA) de 14°, mientras que para la posicion 2, la rendija estuvo a un PA=-45°, Para las
posiciones restantes la rendija se orientd a 90°. Todos los espectros tienen un tiempo de
integracion de 900 segundos. Los datos se procesaron utilizando las rutinas estandares

en IRAF para espectroscopia de rendija larga.
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3.3.3 Espectroscopia de Baja Dispersion

Estos datos se observaron los dias 21, 22 y 23 de mayo de 2004 usando el
espectrografo Boller & Chivens con el secundario /7.5 del telescopio de 2.1 m del
OAN-SPM. La escala de placa del instrumento es de 1.05”pix™" y se utilizé el detector
SITe3, usado también en el caso de NGC 3242. La muestra de NGC 3587 consta de 7
posiciones, las mismas que se han tomado para realizar el estudio con los datos de alta
dispersion. Los tiempos de integracion fueron de 900 s para cada uno de los espectros
(figura 3.8). La rendija utilizada tuvo un ancho de 200 pm equivalentes a 2.7”, mientras
que la rejilla de difraccion que se usé durante las observaciones fue de 400 linecas por
mm con una dispersién de 3 A pix”' y un intervalo de longitud de onda que va desde los
4290 A hasta los 7220 A (figura 3.9). De igual manera, la reduccion de los datos se
realiz6 con TRAF, los espectros se calibraron en longitud de onda con arcos de
comparacion de la lampara de He-Ar, y la calibracion en flujo se llevd a cabo con las
funciones de sensibilidad provenientes de la estrella estandar Kopff 27. Los espectros
unidimensionales extraidos se analizaron también con el programa ALIEN y se
obtuvieron las condiciones fisicas mediante el cociente de los flujos de lineas de

emision.

Figura 3.8: Espectro de baja dispersién de NGC 3587.
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Figura 3.9: Corte de un espectro de baja dispersion, a lo largo del eje de

posicion, de NGC 3587.
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Capitulo 4

Resultados

Utilizando las imagenes asi como los datos de alta y baja dispersién obtenidos
para ambas NPs (NGC 3242 y NGC 3587), se presentan a continuacién, los resultados
con los cuales es posible hacer el estudio de la cinemética, condiciones fisicas y

naturaleza de la emisi6n por regiones de ambos objetos.

4.1 NGC 3242

NGC 3242 es una nebulosa planetaria (Figura 4.1) cuya estrella central tiene una
luminosidad <10 L, (Pottasch 1984) y temperatura efectiva de 60,000 K (Acker et al.
1992), tiene una masa actual <0.45 M, aproximadamente, de la cual se estima una masa
inicial misma de 1M, (Pottash 1984).

En su morfologia sobresalen tres componentes: un brillante cascarén interior (CI)
y los halos A y B (figura 4.2%. La velocidad sistémica LSR (Local Standard of Rest) que

se ha deducido a partir de los espectros de alta dispersién es de 4 kms™.
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Figura 4.1: Imagen directa de NGC 3242 con los filtros (a) Ha, (b) [O III]
A5007, (c) [N II]1 A6583 y (d) RGB (Red, Green, Blue): [N I1]: Red, Ha.: Green,
[O III]: Blue.

El cascar6n eliptico interior se expande a una velocidad de 22 km s como se
muestra en los diagramas Posicion-Velocidad de la figura 4.4. La temperatura
electronica obtenida con la linea [O I11] A5007, tiene una incertidumbre de £200 K. En
las regiones de CI presenta variaciones pequefias, siendo del orden de 10,700 K<7,<
12,200 K, con un valor medio de 11400 K. En general, para la zonas que se encuentran
alrededor de la estrella central se ha asumido N, ~ 1000 cm™, esto debido a que no ha

sido posible medir la emisién del doblete de [S II], a excepcién de las condensaciones y



burbujas presentes en el cascardn eliptico, de las cuales se hablarad mas adelante.

v

tiv.
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Figura 4.2: Imagen profunda de NGC 3242' con el filtro

[O III] A5007 que ha sido manipulada para poder resaltar las
estructuras que conforman a este objeto.

El halo difuso A se expande a una velocidad relativa 20 km s (Figura 4.4,
posicién 6) y su didmetro es de aproximadamente 45”. En direccion noreste-suroeste se
distingue una mayor emision en las lineas Hot, [O III], [N II]. La densidad electrénica en
esta region es baja (N.<1000; AN.= +400 cm™), mientras que en el resto del halo
tenemos que 1000<N,<2000 cm™. La temperatura electrénica de estas regiones estd en
un intervalo de que desde los 10,800 K hasta los 11,900 K (AT.= £200 K). El valor

medio de la misma es 11,200 K. Por ultimo, el difuso halo B de aproximadamente 109”

"La figura 4.2 corresponde a la diferencia de dos im4genes con el filtro [O IIT] A5007. Una de ellas es el
logaritmo, mientras que la otra es un filtrado por mediana del mismo logaritmo, el resultado es conocido
como unsharp masking.
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de didmetro, en la figura 4.2, no se aprecia con claridad, pero resultan notables las
estructuras semejantes a anillos, arcos y una especie de estructuras polares que no se han

mencionado hasta ahora en la literatura.
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Figura 4.3: Posiciones y regiones de NGC 3242 analizadas con
espectroscopia de alta y baja dispersion, sobre una imagen compuesta
por la suma de imagenes directas de [O III] A5007 y [N II] A6583.
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| Figula 4.4: ﬁiégfémas posicién velocidad de los ;Scrﬁles de la linca
[N II] A6583 de las rendijas 4, 6, 7 y 8.

El cascarén interior de esta necbulosa presenta dos condensaciones a
aproximadamente 13” al noroeste (I18) y a 15” al sureste (I1) de la estrella central,
ambas apreciables en la figura 4.1 (c). Estas microestructuras emiten en [N I1I] A6583

asi como en [S II] y practicamente su emisién es nula tanto en Hoo como en

[O IIT] A5007.
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En los diagramas PV (figura 4.4, posicién 8), podemos apreciar que el 11, se

" hacia el rojo. La temperatura electrénica de esta

mueve a una velocidad de 18 km s
region es de 10,700 K (ver apéndice A, tabla A.xiii) y la densidad electrénica es de
2100 cm™. Para 118 (apéndice A, tabla A.iv) la temperatura electrénica es de 11200 Ky
se ha medido una N, =5500 cm'3, la velocidad radial de esta region no se ha medido

debido a que ninguna de las posiciones de los espectros de alta dispersién de nuestra

muestra pasa a través de esta region.
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Otras estructuras sobresalientes son las regiones 117 e I2 que estan sobre el eje
mayor del objeto y se encuentran localizadas a 10.8” y 11.2” de la estrella central. Para
estas regiones se ha medido una velocidad radial de 18 km s’ y de 10 km s
respectivamente (figura 4.4, posiciones 7 y 4). Ambas regiones son de alta densidad,
para 117 Ne=4120 cm™ (apéndice A, tablas A.iv), mientras que para I2 tenemos que
N.=6000 cm™ (apéndice A, tabla A xii).

Es notable también la presencia de condensaciones (I3 e 114, posiciones 4 y 7
respectivamente) en las que la emision de la linea [O TIT] A5007 es muy intensa. Estan
orientadas casi norte-sur, en el perimetro del nucleo, su velocidad es de 10 km st (figura
4.4, posiciones 4 y 7). Para 114 7.=11,180 K (apéndice A, Tabla A.viii) y Tc=11,700 K
(apéndice A, Tabla A.xii.) para I3. Por otra parte, la densidad electrénica medida es alta,
de aproximadamente 2600 cm™ en 114 y de 2700 cm™ en I3.

La clase de excitacion en la mayoria de los espectros se ha calculado mediante la
ecuacion 2.1, ya que se ha podido medir el flujo de la linea e IT A4686. Los valores de
p obtenidos para las regiones del cascaron interior segin la Ec. 2.2 van desde 0.07 hasta
0.34, con un valor medio de 0.14, a excepcion de 11, el cual nos da un valor de p=18.79,
la ecuaci(')n utilizada en este caso fue la 2.3, debido a que ¢l cociente con la ecuacion 2.2
esta en el limite del intervalo de validez.

El halo A presenta mayor variacion, los valores de p obtenidos de la ecuaci6én 2.2
son 0.6<p<2.7. Dado que para las regiones H1 y H2 el cociente no se encuentra en el
intervalo de validez de esta ecuacion (p=3.24 y p=5.40 respectivamente), se han

calculado también los valores de p con la ecuacion 2.3. El cociente de estas dos regiones
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es de =17.5.

Las tablas con los resultados del analisis de los espectros de baja dispersion en
las cuales se presentan los flujos observados (f,), flujos desenrojecidos (5), Te, N, log
Fup, log Iyp y Chp, para cada una de las regiones estudiadas en esta nebulosa se

encuentran en el apéndice A.
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4.2 NGC 3587

NGC 3587 (figura 4.6) presenta un morfologia circular. La luminosidad de la
estrella central estd en un rango de 41 a 148 L, (Kaller 1983). De acuerdo con los
resultados obtenidos por Paczynski (1971), se deduce que la estrella central se encuentra
en una etapa avanzada de su evolucidn y su masa esta entre las 0.55 M, <M < 0.6 M,

(Pottasch 1984).
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Figura 4.6: Imagen directa de NGC 3587 con los filtros (a) Ha, (b) [O III] 5007,
(c) [N 1] A6583 y (d) RGB (Red, Green, Blue): [N 11]: Red, Ho.: Green, [O III]:
Blue.
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A . N . . A . 1 A

Figura 4.7: Posiciones tomadas con espectroscopia de alta y baja
dispersién y regiones analizadas, sobre una ‘imagen directa de
NGC 3583 con el filtro de [N II].
A pesar de que NGC 3587 esta considerada como una nebulosa planetaria
esférica, presenta microestructuras y condensaciones sobresalientes. De acuerdo a las
imagenes CCD vy los espectros que se han utilizado en la presente tesis tenemos que el

cascaron interior es ligeramente eliptico, de 181" x 168”, y es congruente con las

dimensiones medidas por Guerrero et al. (2003). Los espectros de alta dispersion tienen
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una resolucion de 12 km s”. A partir del analisis de dichos espectros se deduce una
velocidad sistémica LSR de 10 kms™, la velocidad de expansion promedio medida con
la linea espectral Ha (figuras 4.8, 4.9 y 4.11) es de aproximadamente 30 kms™ (misma
velocidad obtenida por Sabbadin et al. 1985). Como se muestra en estos diagramas P-V,
predomina la emision de las lineas de alta excitacién Ho y [O TIT] A5007. La densidad

electrénica (ANe=+ 65 cm'3) en el centro de la Nebulosa es de 150 cm?, ligeramente

mayor que en el resto de la NP (V=100 cm™).

| i T e S
e BT YT S Ty O R I R

Figura 4.8: Diagramas posicion-velocidad de la posicién A, a un
dngulo de posicién de 14°, sobre una imagen directa con el filtro

[N II].
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En la posicién B (PA -45) se encuentran dos regiones internas (B4 y B6) de baja

emision de 357 de diametro (los ojos de la cara del biho), al sureste y al noroeste de la

estrella central. En estas regiones, la emision en la linea de [N II] 26563 es muy débil

(figura 4.9), mientras que en Ho es un poco mayor. Por otra parte tenemos que la
densidad electrénica en estas zonas es de 80 y 115 cm™ respectivamente (Tabla 4.2.vi).

Otras regiones de interés son B3 y B7 y su emision es muy intensa en [O III] 25007 y

Ho.

R = T A T N, W A L T T T T R o T R S S S S e AT i

Figura 4.9: Diagramas posicion-velocidad de las lineas Ho y [N 1] A6583 de
la posicién B, a un éngulo de posicion de -45° sobre una imagen directa con el
filtro [N 1I].
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El cascar6n exterior es circular, mide 200” de diametro y la velocidad de
expansion obtenida con los perfiles de [N II] L6583 es de 40 kms™ (Figuras 4.8, 4.9 y
4.10 (E)), en concordancia con los estudios previos de Sabbadin et al. (1985) y Guerrero
et al. (2003). Inmersa en este cascarén, se encuentra una microestructura referida en
adelante como NNE (nudo noreste, regiéon A1), localizada a 90” de la estrella central con
una velocidad radial de -20 kms™ (Figura 4.8), 7.=13,000 K una densidad electronica

baja de 50 em>, la contraparte de Al es A5, v=15 km s, su densidad es también de 50

cm™ y Te=14,000 K.
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Flgurd 4.11: Dlagramas posicion-velocidad de la linea Hat.

De hecho, es un aspecto importante a considerar que las densidades mas bajas de
la nebulosa estin precisamente en algunas regiones que pertenecen al cascarén circular
que envuelve al nicleo eliptico. Estas densidades 1legan a ser incluso menores a 50 cm”,

Por otro lado, la densidad electronica en el resto de esta NP es ligeramente
mayor, del orden de 100 cm”, este resultado concuerda también con los estudios de

Sabbadin et al. (1985) y de Guerrero (2003). La temperatura electrénica en general va

desde los 8000 K hasta los 12000 K (A7.= 1200 K; tablas del apéndice B). En cuanto a

la extincion a en esta NP tenemos que 0.006< Cyp < 0.557.
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Por otra parte, los valores de p que se han calculado utilizando la ecuacion 2.2
para obtener la clase de excitacion de NGC 3587, estan en un intervalo de
1.59< p <2.74, con un valor promedio de 2.22, el valor menor en este caso se ha medido
en la regién A3. Para las regiones en las cuales se ha calculado p con la ecuacion 2.3 son
de 4.48 a 12.42, en este caso el valor medio es de 9.77, el valor menor corresponde a la
region G4, para Al p=5.56.

Las tablas con los resultados del analisis de los datos de baja dispersién de NGC

3587 se presentan en el apéndice B.
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Capitulo 5

Discusiones
5.1 NGC 3242

5.1.1 Morfologia y estructura cinematica

De las imagenes CCD, podemos asumir que la geometria de CI es ligeramente
eliptica y con estructuras tipo FLIER o ANSAE (11, 118). Si consideramos una escala de
2.28x10° pc arcsec”’ (Meaburn, Lopez y Noriega-Crespo 2000) entonces CI tiene un
didmetro de 4x107 pc. El didmetro del halo A es de 0.1 pc. En cuanto al halo B, se
estima que su didmetro es de al menos 0.24 pc.

Basandonos en los resultados obtenidos en los diagramas P-V de NGC 3242
(Figura 4.4), podemos afirmar que corresponden al perfil de velocidades esperado para
una geometria clipsoidal que aparentemente esta inclinada cierto dngulo 8 respecto al
plano del cielo y que tiene una velocidad de expansién ecuatorial de 31 km s, en

concordancia con los estudios de Meaburn, Lopez y Noriega-Crespo (2000). Sin
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embargo, con la finalidad de estimar su edad cinematica (1), hemos asumido que CI es
una esfera que se encuentra a una distancia de 730 pc (Daub 1982), Para este caso
encontramos una T = 950 afios, mientras que para el halo A la edad cinemitica es de

3900 afios.

.‘: N
E \/‘
(Hacia el (b )

observador)

Figura 5.1: (a) Imagen RGB de NGC 3242 con los filtros [O TII],
[N II] y He II. (b) Misma imagen en escala de grises con estructuras
y ejes sefialados por la autora. (Imagen, procesada por Daniel Lacrue,
tomada de http://spacetelescope.org/projects)

NGC 3242 ha sido catalogada como una nebulosa planetaria que presenta
estructuras tipo FLIER (Balick et al. 1987), sin embargo, en el presente trabajo se han
encontrado algunos detalles respecto a las condiciones que debieran cumplirse, de
acuerdo a los modelos de formacion de estos flujos colimados, para que estas estructuras
puedan ser clasificadas como tales. Un aspecto importante es que pese a que sc ha
medido una densidad relativamente alta en las regiones I1 e [18, en otras regiones se han
medido densidades electrénicas mayores. Los modelos tedricos predicen que en estas

estructuras, la densidad sera considerablemente mayor que en el resto de la nebulosa
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debido a la manera en la que el material se comprime, sin embrago, trabajos recientes
(Gongalves et al. 2004; Vazquez et al. 2006) han encontrado resultados similares a los
que se presentan en esta tesis, es decir, que las LIS (Low lonization Structures) no
necesariamente tienen una densidad electronica mayor que otras estructuras o el resto de
la nebulosa.

Por su parte, Balick et al.1987 propone que las estructuras como I2 ¢ 116 son
choques a proa que se producen cuando ¢l gas (FL/ER), es colimado a través de regiones
de menor densidad. Sin elnbargo, en la figura 5.1(a), se ilustra que I1 e I2 estan rotadas a
un 4ngulo 0 una de la otra en el plano xy (plano del ciclo), dando indicios de que para
tener su posicion actual, ambas estructuras siguieron trayectorias independientes y
posiblemente procesos de formacion distintos, por lo que es poco probable que en este
caso se trate de choques a proa, si asi fueran, ambas estructuras debicran estar alineadas,
como parece ocurrir con 118 ¢ 117. Ademas, en las figuras 5.1(a) y (b), y en la 4.1 (c) se
encuentran rastros de la trayectoria que sigui6 Il al ser eyectado, dado que existen
estructuras semejantes a nudos alineados en la misma direccion. Mas an, en el caso de
la figura 4(c) el rastro se asemeja a un chorro (Jef) en el que la emision en la linea de
baja excitacion [N II] es considerablemente mayor. Un caso similar es el de NGC 7009,
otra NP que presenta flujos colimados tipo FLIER (Gongalves et al. 2006).

Retomando la aparente alineacion de 118 e 117, este efecto se puede explicar si
asumimos que CI est4 inclinado a un angulo de aproximadamente 30° (Balick et
al. 1987, Miranda 1990) en direccién perpendicular al plano del cielo, por lo que las
estructuras I1 y I17 se acercan a nosotros mientras que I18 e 12 se alejan (figuras 5.1 y

5.2, diagramas P-V de la seccién 4.1).
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Por otra parte, el coeficiente de extincién logaritmico presenta variaciones a lo
largo de la NP, esto se debe probablemente a una extincion local debida a la existencia
de polvo que no esta distribuido uniformemente a lo largo del objeto y no a la extincion
producida por el polvo en el medio interestelar. De acuerdo a nuestros resultados, existe
una mayor extincion hacia el suroeste de la NP y una menor extincién en el centro y la
parte norte de la misma, La extincion a lo largo del eje polar de CI es muy homogeénea,
mientras que en el ecuador presenta variaciones mas significativas. Esto podria estar
relacionado con la geometria elipsoidal de CI, dado que para formar una estructura de
este tipo, se ha propuesto que el viento estelar interactia con un medio no uniforme
(Canté, Tenorio-Taggle y Rézyczka, 1988), que propicia esta forma en el frente de

choque que da origen a la NP.

5.1.2 Clase de excitacién y naturaleza de la emision

Hemos utilizado el criterio de Gurzadyan (1991) para determinar la variacion de
la excitacion a lo largo de las regiones estudiadas de NGC 3242 utilizando el parametro
p (ver seccion 2.3) La obtencién de valores de p<0.6, implica que la excitacion de esta
NP es clase 12", La clase de excitacion obtenida por Pottasch (1984) y por Gurzadyan
(1991) es de 7 y 9 respectivamente. Uno de los resultados més destacables cs la
diferencia que existe en el caso de I1, es la tinica region del cascaron eliptico en la que el
valor de p pertenece a una region de baja excitacion (clase 3). La clase de excitacién del

halo A varfa de media a alta, a excepci6n de las regiones H6 y H7, que son 127,

69



2.400 |
Ll
H
Ju
1.800 | 118 g
1 \ :
\ ]
1.200 | ¢
— Pequenas
Z,0.600 /
3
= i
80,000
-0.600 | Grandes
-1.200

1.700 |
g s & — — — .— !
5 Grandes 117
= A HII o
=
§ 1.000 } ‘\ -
= 18
\ T
NPs %
) ©
\.\N &
0300 boraarbd e faueliase

-0.600 0.000

06800 1200 1800 2400 3.000

__logHo/S1N

-1.20 -0.60 0.000 0.600 1.200 1.800 2.400
0 0
log I(HOL/I([NII])

“ .Figura 5.2: Diagramaé de diagﬁéstiéb de NGC 3242

P
1
|

AR PSR RSP

8 R GBI L RS R SO

S GRS RIS

RS

A Al i

log ([OINI] 5007 /Hy,

L

671T)N(6731)

g

1.700

0.300

vy
o

08 |

o
>

— 04

g

8

08
-10

-0.600

0600 1200 1800 2400
log ItH-I(IS)

0.000 3.000

8 e

PUEN B A B |

PRI A O ST W

33 30 27 24 21 18 <15 <12 09 06 03 00

log ([SI (671746731)H)

En cuanto a los estudios de Gurzadyan (1991) sobre la relacion entre la clase de

excitacién de las nebulosas planctarias y su radio, las nebulosas 12+ tienen radios de =

0.5 pc y son objetos bastante evolucionados. Segin nuestros resultados, NGC 3242 tiene

un radio de un orden de magnitud menor (R=0.04 pc). Sin embargo, en el estudio de
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Gurzadyan (1991) también se encontraron algunos casos en los cuales se presentaban
discrepancias al respecto a pesar de que en general, parece existir una correlacion entre
el radio de la nebulosa y su clase de excitacion.

Resulta notable el hecho de que el flujo en las lincas de baja excitacion
[N II] A(6548+6584) y [S 1] M(6717+6731) es mayor en 11 y [18, mas si consideramos
la baja emisién de estas lineas a lo largo de la NP. En los diagramas de diagnostico
(figura 5.2), estas regiones no estan localizadas en las zonas en las cuales se espera tener
las condiciones de gas chocado. De lo anterior se puede inferir que la emision de esta NP
estd dominada por fotoionizacion, salvo I1 e 118, cuya emision parece estar dominada

por choques.

5.1.3 Formacion de NGC 3242

Si la estrella progenitora de NGC 3242 fuera de 1 M, (Pottasch 1984), esto
estaria en concordancia con los estudios realizados por Zuckerman y Aller (1986) y por
Corradi y Schwarz (1995), en los cuales se ha encontrado que las nebulosas planetarias
elipticas provienen de la evolucion de estrellas menos masivas.

En esta tesis se ha considerado que el modelo de Cantd, Tenorio-Taggle y
Rézyczka (1988) predice de manera cualitativa la formacion de los FLIERs. Aunque no
hemos podido medir la velocidad esperada en una estructura de este tipo (v>50 km s,
la morfologia de NGC 3242 se ajusta a las condiciones sugeridas por este modelo. Si
consideramos que las densidades a través de 117 y de 14 son mayores que en el resto de
la NP, es plausible entonces la hipodtesis de que los FLIERs son colimados a través de

regiones en las cuales la densidad es menor, como el caso de I3.
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De un modo mas cuantitativo, se han obtenido los siguientes valores de la
energia cinética para tener una aproximacion del orden de magnitud de la fraccién de
energia acumulada en los FLIERs. En el caso de 11, para una velocidad radial de 18 km
s, K=1.8x10% ergs, (este es un limite inferior para la energia). Con el fin de hacer una
mejor estimacion del valor de la energia, tomamos una velocidad de 41.6 km 5!
(Miranda 1990), entonces K=7.92x10" ergs para 11 y K=2.04x10* ergs para 118. Los
resultados de Viazquez (1999), muestran que para condensaciones tipo BRET (e.g.
Flemming 1), simetria puntual (e.g. IC 4363) y NPs polipolares (e.g. NGC 2440) las
energias son del orden de 10", 10% y de 10%7 ergs respectivamente. Sin embargo, en el
trabajo de Vazquez (1999) se han propuesto distintos tipos de flujos colimados, que
pueden ser desde flujos colimados bipolares de baja velocidad, hasta los que han sido
colimados a altas velocidades (v>100 km s'). Bajo estas consideraciones, la existencia
de este tipo de variaciones en la energia cinética es aceptable, debido a que depende de
la velocidad con la cual han sido eyectadas.

Se ha calculado una estimacion de la edad cinematica para 117 y para 12, con el

fin de saber cuanto tiempo le tom6 llegar a su expansion actual. Para I17, ;= 900 afios y
para 12, ©= 576 afios. Esto es solo un limite inferior considerando que no se ha

determinado el tiempo que le tomo llegar a su posicion actual.

Todos los elementos anteriores nos llevan a plantearnos el siguiente escenario:
NGC 3242 tuvo sus origenes con la formacién de lo que hemos denominado Halo A,
que es un remanente de la gigante roja progenitora de la NP. Posteriormente se form6 el

cascarén elipsoidal mediante el frente de choque producido cuando el viento rapido
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alcanzé al viento lento, comenzando asi la fotoionizacidon del material nebular.

Figura 5.3: Representacion de la morfologia de NGC 3242 vista
desde distintas perspectivas. Las estructuras de color rojo indican un
corrimiento al rojo, mientras las azules indican un corrimiento al
azul.

No se ha podido determinar si las estructuras 117 e 12 han sido eyectadas antes o
después de 11 e 118, pero dado que estas estructuras no estan alineadas con la estrella
central (figura 5.3), la morfologia de esta NP parece sugerir la presencia de los
fenomenos de Simetria Puntual (SP; Guerrero, Vazquez y Lopez, 1999) y probablemente
BRETs, debida a flujos bipolares colimados de baja velocidad con cambio de direccion

(Véazquez R. 1999).



Existen diversos modelos que explican los posibles mecanismos que originan SP.
La precesion que genera este tipo de flujos puede deberse a discos de acrecimiento en
sistemas binarios que al no coincidir con el plano orbital del nicleo, se ven forzados a
precesar originando asi eyecciones bipolares colimadas (Morris 1981). El modelo
propuesto por Livio y Pringle (1996), trabaja bajo la hipétesis de que existe un disco que
experimenta un alabeo producido por radiacion, provocando asi una especie de tambaleo
en el disco y por lo tanto un cambio de direccion en la colimacién de futuras eyecciones.
Otro mecanismo propuesto por Garcia-Segura (1997) y Garcia-Segura y Lopez (2000)
estd basado en modelos magnetohidrodindmicos que explican este tipo de flujos
mediante un disco magnetizado, que no se encuentra alineado con las eyecciones de la
estrella en un sistema binario. Las eyecciones episodicas se pueden producir debido a un
mecanismo que hace que la estrella lance una especie de viento rapido intermitente
(Bobrowsky et al. 1998). Otros estudios sugieren que estos flujos colimados pueden ser
originados por la nebulosa protoplanetaria (pNP) hacia el final de la etapa AGB
(Asymptotic Giant Branch), debido a que se han encontrado estructuras de este tipo en
pNP (Schwarz 1993; Sahai y Trauger 1998; Guerrero et al. 1999).

En los ultimos afios, se han detectado halos en alrededor de 60% de las NPs
estudiadas por Corradi et al. (2004). Estos halos no son considerados parte de la
nebulosa, es posible que la presencia de los arcos y esferas concéntricas que conforman
el halo B estén relacionados con los pulsos térmicos que se presentan hacia el final de la

ctapa AGB.
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5.2 NGC 3587

5.2.1 Morfologia y estructura cinematica

Basandonos en la imagen directa, los componentes morfoldgicos principales de
esta nebulosa son los dos cascarones centrados en el nucleo. La emision en las lineas de
alta excitacion en el interior de esta NP y las de baja excitacién hacia la periferia de la
misma nos permite apreciar la estructura de ionizacion.

La estructura cinematica del cascaron elipsoidal interior, mostrada en los perfiles
de velocidad de la linea Ha, presenta un gradiente de velocidad en el cual, la velocidad
de expansion méaxima es de 30 km s™, por lo que pareciera que el material que conforma
este cascarén no estd distribuido homogéneamente. El cascarén esférico exterior
presenta la mayor emision del material de baja excitacion, los perfiles de velocidad no
muestran mucha variacidén, més alla de las estructuras Al y su contraparte AS, las cuales
tienen una estructura cinematica distinta, Al se aleja a una velocidad radial de 20 km s,
mientras que A5 se acerca a una velocidad de 15 km s, Un analisis visual del perfil de
la linea Hot a PA -45°, sugiere que las estructuras B4 y B6, con simetria sobre el semigje
mayor, pueden ser cavidades bipolares inmersas en el cascarén eliptico, en concordancia
con los estudios de Guerrero et al (2003). Por otra parte resulta notable la disminucion
del brillo, en un par de regiones en la pared del cascarén corrida al rojo. Esto puede
deberse a que NGC 3587 es un objeto evolucionado, en el cual, comienzan a formarse
filamentos y huecos en el cascaron exterior en expansion.

Asumiendo una distancia de 1300 pc (Napiwotzki 2001), la edad cinemética para

el cascaron cxterior es de 16,800 afios, mientras que para el cascaron interior es de
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18,490 aiios. Este resultado puede resultar contradictorio, ya que indica a priori que el
cascardn interior estd mas evolucionado que el exterior. La velocidad que se ha estimado

para los perfiles de velocidad de la linea [N 1I] A6584 es mayor que la medida para la

linea Ho. El efecto de segregacion de material a distintas velocidades que observamos
en el interior del cascarén, es debido a la propagacién de un frente de ionizacion a través
del cascarén, el nuevo material ionizado genera un aumento en la presion y acelera el
material exterior, provocando asi una deceleracion del material interior en la nebulosa
(Marten, Gesicki y Szczerba 1992; Guerrero 1996). Para que CI tuviera al menos la
misma edad cinematica que CE, entonces su velocidad de expansién debié ser de al
menos 34 km s, asumiendo que fuera constante, por lo que este valor es solo una cota

inferior para la velocidad inicial con la que fue eyectado el viento rapido que formé a CI.

5.2.2 Clase de excitacion y naturaleza de la emision

La clase de excitacién de NGC 3587 es media (clase 8, Gurzadyan 1991). De
acuerdo a los resultados obtenidos, tenemos que para el cascarén elipsoidal interior la
excitacion varia a lo largo de la nebulosa, siendo en general, mayor (entre 7 y 8) para las
regiones centrales, mientras que en las regiones exteriores, la clase de excitacion tiene
valores de entre 4 y 6.

Para aquellas regiones en las cuales no se detectd la emision de la linea
He 11 14686, la excitacion es mas uniforme (clase 3), a excepcion de las regiones Al y

A5 que son clase 2. La emision a lo largo de NGC 3587 esta dominada por ionizacion.
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mientras que en el ultimo diagrama de diagnéstico es una vez mas el punto que mas se
aleja del resto y que esta relativamente cerca de la zona de choques. La naturaleza de la
emisién de dichas zonas parece indicarnos que se tratan de regiones en las cuales la
emision contiene una componente importante de radiacién debida a gas chocado.
También se ha notado que hay una mayor extinciéon en la zona norte de esta
nebulosa (rendijas C y D), mientras que en las zonas centro y sur, la extincién es
considerablemente menor y homogénea, este resultado puede deberse a extincion local

en la nebulosa debida a la presencia de polvo en la NP.

5.2.3. Formacion de NGC 3587

Dados los valores que encontramos para la edad cinematica, su densidad
electronica (100 cm'3), en concordancia con los resultados obtenidos por Guerrero et al.
(2003), su diametro de 0.45 pc (Daub 1982) y la localizacion de los puntos en los
diagramas de diagnostico, podemos inferir que esta NP es un objeto en una etapa
avanzada de su evolucion.

Para el caso de NGC 3587, sc plantea el siguiente escenario de formacion: esta
NP se ha originado con la aparicion del viento rapido que marca el final de la ctapa
AGB. Con esta pérdida de masa, se formo el cascaron esférico exterior. Tras una
segunda eyeccion de material ionizado, se origind el cascar6n elipsoidal interior. Es muy
posible que en ese entonces existiera una mayor densidad en el ecuador de la nebulosa,
provocando asi la geometria elipsoidal que observamos en este cascaron. La velocidad
de expansion de este cascarén no fue constante, por lo que el material en su interior

experimentd una deceleracion debida a cambios de presion. El interior bipolar de NGC
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3587 aparentemente esta hueco, no se ha encontrado rastro de algun disco o anillo que
pudiese dar origen a este tipo de estructura, pero dado el estatus evolutivo de esta NP, es
posible que dicho agente colimador se haya disuelto ya. En cuanto a las microestructuras
Al y AS, que presentan simetria con respecto a la estrella central, tenemos que las
velocidades medidas son muy bajas, en comparacién a las que se espera tener en un flujo
colimado que dé¢ origen a lo que conocemos como el fenomeno SP. Por ello en este
estudio no ha sido posible clasificar estas microestructuras. Sin embargo, es notable que
estas son los lugares en los que predomina la emisiéon de las lineas de baja excitacion,

que generalmente es caracteristico de las regiones excitadas por choques.
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Capitulo 6
Conclusiones

6.1 NGC 3242

> Se trata de una NP cuya interior es un elipsoide que se expande a una velocidad
ecuatorial de 31 km s”'. Esto est4 en acuerdo con lo reportado por Meaburn,
Lépez y Noriega-Crespo (2000). Dicho cascarén estd inclinado con respecto al
plano del cielo a un dngulo de 30°, segun lo estudiado previamente por Balick et
a.l (1987) y Miranda (1990). Esta rodeado por un halo esférico tenue y menos
denso de 0.7 pc con una velocidad de expansion de 20 km s

» No se han encontrado variaciones significativas en la temperatura electrénica.
En cuanto a la densidad electronica, las variaciones son considerables y
prominentes en I18 y en I17. Puede ser que exista extincién provocada por polvo

en esta NP, dado que parece que la extincidén afecta mas a la parte sur y es menor
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en la parte norte.

La clase de excitacion aparentemente es mas alta de lo que se ha estimado
anteriormente, considerando que al calcular la excitacién por regiones, las del
cascarén elipsoidal presentan una excitacion 12" y la naturaleza de la emision
que observamos en los diagramas de diagnostico refleja que se trata de un objeto
cuya excitacién es muy alta.

En la imagen profunda con la linea [O III] se detectaron cuatro estructuras
polares inmersas en el halo B, las cuales no han sido mencionadas anteriormente
en la literatura.

Si consideramos que I1 e 118 aparecieron después de que se origind el cascardn
elipsoidal, entonces podemos explicar su proceso de formaciéon mediante el
modelo de convergencia de flujos conicos de Cant6, Tenorio-Taggle y Rézycska
(1998).

La posicion de las estructuras 118, 117, I1 e 12 sugieren la presencia del
fenomeno de simetria puntual y BRETs originados por flujos bipolares
colimados de baja velocidad.

La formaci6n de este tipo de estructuras no esta del todo entendida. Por lo que no
se ha podido aplicar un modelo que explique cuantitativamente el origen fisico

de la posible simetria puntual en NGC 3242,

6.2 NGC 3587

» NGC 3587 es una NP en una etapa avanzada de su evolucién. Sus principales

estructuras morfologicas son los cascarones concéntricos y su interior
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bipolar.

La temperatura electrénica no presenta fluctuaciones considerables en la
mayoria de las regiones estudiadas, salvo en Al y en A5, en las cuales es
mayor. La densidad electrénica es homogénea y muy baja.

En este caso el coeficiente de extincion logaritmico presenta variaciones que
son muy drasticas. La naturaleza de la emisién estd dominada por
fotoionizacion, a excepcion de Al, en la cual parece deberse al enfriamiento
producido por un choque.

El interior bipolar muestra emision muy débil en lineas de baja excitacion asi
como en las lineas de alta excitacion, por lo que concluimos que son un par
de cavidades huecas, y que la emisién observada es debida al cascarén
exterior.

No existe evidencia de algin agente colimador que pudiera haber originado
este interior bipolar, esto pudiera deberse a la avanzada evolucion de la NP,
corroborada de distintas maneras en este estudio (densidad electronica, edad
cinemdtica y la localizacion de la misma en los diagramas de diagndstico).
Esto concuerda a su vez con los datos obtenidos por Guerrero et al. (2003), y
por Sabbadin et al. (1985).

No se ha podido explicar de manera efectiva la formacion de Al y A5,
aunque parecen tratarse de regiones excitadas mediante choques, las
velocidades de las mismas no corresponden a las estructuras con estas

caracteristicas, pero esto puede deberse una vez mas a efectos de proyeccion.
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Apéndice A

Tablas de NGC 3242

Tabla A.i.: Flujos observados y desenrojecidos, Te, N, log F(HP), log I(HB) y C(HP) de
la posicion 1.

HI6w
Ion MA) Fy
Hy 4340 38.0

(O 1I1] 4363 10.9
Hel 4471 4.6

He Il 4686 1.2

[ArlV] 4711 3.8

[ArIV] | 4740 23
Hp 4861 100.0

[O III] 4959 445.9

[O II1] 5007 1285.2
Hel 5876 12.7

[O1] 6300 0.6
Ho 6563 274.1
[N1I] 6584 2.2
(s 6717 0.4
[S1I] 6731 0.4
Hel 6678 4.1
Hel 7065 3.8
[Ar D) | 7135 9.1

[Qg FHH -11.482
T.(K) 10800
N, (cm™) 544

* Las temperaturas han sido calculadas de los flujos observados
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Tabla A.ii.: Flujos observados y desenrojecidos, e, N, log F(HP), log /(HB) y C(HP)

de la posicion 2.
Hl4s HI5 &
lon MA) F F,
Hy | 4340 426 38.6
[O III] 4363 12.8 11.4
Hel 4471 3.7 5.0
Hell 4686 1.4 2.7
[ArTV] | 4711 4.1 4.0
[ArIV] | 4740 29 3.1
Hp | 4861  100.0 100.0
[OI] | 4959 4374 450.1
[OTM] | 5007 1251.9 1298.6
Hell 5411 0.2 -
He I 5876 11.8 12.8
[o1n | 6300 05 0.5
Ho 6563 242.8 273.4
[NI[] | 6584 2.0 2.2
Hel 6678 39 4.0
[SII] 6617 0.4 0.5
[S 1] 6631 0.5 0.5
Hel 7065 33 3.6
[ArIIT] | 7135 7.9 8.2
logF“p -11.760 -11.419
T,(K) 11500 11000
N,cm™) 2000 878

* Las temperaturas han sido calculadas de los flujos observados
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Tabla A.iii.: Flujos observados, T., N, log F(HB), log I(HB) y C(HP) de la posicion 3.

174 118 HI24 HI3
Ton MA) fi Py Py Iy Py
Hy 4340  0.127 39.3 37.8 435 38.9
[o11] 4363  0.121 1.4 12.2 13.6 11.1
Hel 4471 0.095 3.8 4.2 5.0 .
Hell 4686  0.043 21.1 9.9 215 1.9
[ArIV] 4711 0.037 3.8 33 4.9 4.0
[ArTV] 4740  0.030 82 3.4 4.2 3.0
Hp 4861  0.000 100.0 100.0 100.0 100.0
[O111] 4959  -0.024 439.5 450.8 437.1 472.2
[O 1] 5007 -0.036  1264.5 1312.0 1252.8 1370.5
Hell 5411  -0.133 2.0 1.0 1.4 -
Hel 5876  -0.215 10.7 133 10.9 159
[o1 6300 -0.282 0.7 1.2 0.7 -
[S 1] 6312  -0.283 - 34 - -
Ha 6563  -0.320 275.0 297.0 257.7 310.1
[NI] 6584  -0.323 33 9.4 Ll 3.7
[S1I) 6717  -0.342 0.4 0.8 0.5 -
[STI] 6731  -0.344 0.7 1.5 0.5 -
Hel 6678  -0.336 3.4 4.1 3.4 4.8
Hel 7065  -0.387 3.6 4.2 335 4.3
[ArI] | 7135  -0.396 9.6 10.7 6.8 10.5
log Fyp -11.300 -11.781 -11.266 -11.923
7,(K) 11000 11215 11800 10860
N, (cm™) 4120 5540 812 1000

* T. se ha calculado con F).
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Tabla A.iv.: Flujos observados, 7., N,, log F(HB), log I(HB) y C(HP) de la posicién 4.

1134 I14(cN) 115 116 H10* HI1l
lTon }.(A) f, F, F, F F; F; F;
Hy 4340 0.127 41.7 37.8 38.5 36.8 40.4 39.7
[om 4363 0.121 12.4 114 11.0 11.6 1.4 12.2
Hel 4471 0.095 2.0 2.6 3.2 3.7 6.3 -
Hell 4686 0.043 41.3 424 28.4 214 33 1.8
[ArTV] 4711 0.037 5.7 5.1 42 3.8 6.0 4.2
[ArIV] 4740 0.030 5.1 5.6 3.5 33 3.6 2.8
HpB 4861 0.000 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0
[O 1] 4959 -0.024 373.8 377.6 411.8 4214 433.2 432.6
[O 1] 5007 -0.036 1043.7 1094.2 11754 1206.3 1226.9 1234.4
Hell 5411 -0.133 34 3.7 2.8 2.4 - -
Hel 5876 -0.215 7.4 7.5 10.9 11.4 13.8 15.3
[O1] 6300 -0.282 0.7 0.7 0.8 - - 1.7
Ha 6563 -0.320 251.6 296.0 303.3 289.9 271.1 287.9
[N 1] 6584 -0.323 1.2 1.7 2.7 3.9 2.2 29
[S1I] 6717 -0.342 0.2 0.1 0.4 0.5 0.7 -
[S 1] 6731 -0.344 0.3 0.2 0.5 0.6 0.6 -
Hel 6678 -0.336 33 3.1 33 39 4.9 55
He Il 7065 -0.387 34 3.1 4.2 4.4 43 4.6
[ArIIT] 7135 -0.396 6.6 8.2 10.1 11.2 9.4 94
log Fig 11520 11340 11254  -11349  -11.599  -11.769
Cup -0.152 0.048 0.078 0.022 -0.061 0.014
log Jus - 1292 -1L176  -11327  -11.660  -11.769
T.(K) 12200 11700 11340 11350 11200 11470
N, (cm") 6670 1000* 1700 1970 245 1000*

*Densidades que se han asumido como 1000 cm™

*7T, se ha calculado con F;.
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Tabla A.v.: Flujos observados de la posicion 5

110 111 112 HS HY
Ton A.(A) Fx Fx Fl FL F;.
Hy 4340 38.7 37.8 372 393 38.8
[O1II] 4363 11.0 10.7 11.0 11.0 12.0
Hel 4471 2.4 2.9 33 3.9 5.0
He Il 4686 44.2 29.7 21.1 2.5 2.9
[ArTV] 4711 5.0 3.8 3.6 33 5.0
[ArTV] 4740 4.7 3.8 3.0 2.1 3.4
HpB 4861 100.0 100 100 100 100
[O 1] 4959 3779 405.7 426.3 4348 460.7
[O 1] 5007 1089.5 1167.4 1233.5 1262.3 1343.7
He Il 5411 4.0 2.7 1.7 540.8 0.6
Hel 5876 7.3 9.9 11.0 12.7 13.9
[01] 6300 - 0.5 0.3 0.5 -
[S111] 6312 0.5 - l.1 - -
Ha 6563 293.8 297.3 289.9 2853 294.9
N1I 6584 1.5 28 34 2.5 2.7
Hel 6678 - 3.1 3> 3.9 3.9
[S1] 6617 . 0.3 0.4 - 0.5
[S 1] 6631 - 0.3 0.7 - 0.7
Hel 7065 2.8 3.7 4.0 3.6 3.9
[Ar 111] 7135 7.6 9.0 10 8.8 9.2

|

Tabla A.vi.: Flujos desenrojecidos, 7., N, log F(Hp), log I(HB) y C(HP) de la posicién

5
110 i 112 HS HY
Ion l(A) f;. ];_ ]1 ,l. l;‘ IA
Hy 4340  0.127 39.2 38.4 374 39.9 394
[0 111 4363 0.121 11.2 10.8 11.1 11.1 12.1
Hel 4471 0.095 24 3.0 3.3 3.9 5.1
Hell 4686 0.043 44.4 29.9 21.12 2.5 2.9
[ArTV] 4711 0.037 5.1 3.8 3.6 3.3 5.0
[ArTV] 4740  0.030 4.7 3.8 3.0 2.1 3.5
Hp 4861 0.000 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0
[oun 4959  -0.024 376.9 404.2 425.7 434.7 459.3
[oun 5007  -0.036 1085.2 1161.1 1230.8 1261.9 1337.8
Hell 5411 -0.133 3.9 2.7 1.7 . 0.6
Hel 5876  -0.215 7:2 9.7 10.9 12.6 13.5
[on 6300  -0.282 . 0.4 0.3 0.5 -
[S 1] 6312 -0.283 0.4 - 1.1 - -
Ho 6563  -0.320 284.7 284.7 284.7 284.7 284.7
[N11) 6584  -0.323 1.4 2.7 3.3 2.5 2.6
(S 6717  -0.336 - 0.3 0.4 - 0.5
[ST] 6731  -0.342 - 0.3 0.7 - 0.7
Hel 6678  -0.344 3.0 2.9 3.4 3.9 3.8
He I 7065 -0.387 2.7 3.6 3.9 3.6 3.7
[Ar 1] 7135 -0.396 7.3 8.6 9.8 8.8 8.8
log Fug 211223 -11.242  -11.185  -11.548  -11.760
Cup 0.039 0.053 0.022 0.003 0.043
log Iyg -11.184  -11.189  -11.163  -11.546  -11.717
7,(K) 11610 11220 11040 11000 L1115
N, (cm™) 1000* 773 4385 1000* 1898

*Densidades que se han asumido como 1000 cm”.
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Tabla A.vii.: Posicién 6, flujos observados.

Is 16 17 I8 9 H6 H7
Hy AA) F, F, F, F, F, F, F,
[O I11] 4340 45.0 37.8 36.7 38.1 36. 1 409 417
Hel 4363 14.1 114 11.9 11.5 1.1 12.7 12.0
Hell 4471 3.9 2.5 4.0 2.5 3.0 6.3 5.3
[ArIV] 4686 36.2 46. 8 37.2 36.7 34.0 5.3 5.2
[ArV] 4711 5.6 5.1 4.6 4.7 4.8 5.3 5.4
HP 4740 49 5.1 4.2 4.4 4.2 3.4 3.9
[O 1] 4861 100 100 100 100 100 100 100
[O T11] 4959 418.3 364.9 401.0 395.8 406.6 469.7 456.6
Hell 5007 12144 1061.6 1163.3 1147.7  1206.8  1360.5  1323.8
Hel 5411 3.2 4.4 3.2 3.0 34 1.0 1157.3
[o1] 5876 9.3 7.1 9.3 8.7 10.1 14.2 3355
[S 111) 6300 0.7 0.7 - - 0.7 0.6 -
Ha 6563 296.2 285.1 296.5 284.7 303.0 311.6 304.9
[N 1] 6584 1.3 1.4 2.7 1.8 1.7 1.9 1.9
Hel 6717 - . - 0.1 0.3 0.6 0.7
[S11] 6731 . - - 0.2 0.3 0.8 0.6
[s1] 6678 3.3 2.6 3.0 3.3 3.1 3.8 3.8
He | 7065 3.0 2.2 3.2 - - - -
[Ar 111] 7135 7.4 7.1 7.9 8.0 7.9 8.7 8.0

Tabla A.viii.: Flujos desenrojecidos, T, N., log F(HP), log /(HB) y C(HP) de la posicién

6.
I5 I6 17 18 19 H6 H7
Ton AMA) f, I, I, I I, I, I, I
Hy 4340  0.127 45.6 37.8 373 38.3 36.9 423 428
[omn | 4363 0.2l 14.3 1.4 12.0 1.5 11.4 13.1 123
Hel 4471 0.095 4.0 2.5 4.1 2.5 3.1 6.5 5.4
He 11 4686 0.043 36.4 46. 8 374 36.8 342 5.3 53
[ArTV] | 4711 0.037 5.6 5.1 4.7 4.7 4.9 53 5.4
[ArTV] | 4740  0.030 4.9 5.1 4.2 4.4 4.2 3.4 3.9
Hp 4861 0.000 100 100 100 100 99.9 99.9 99.9
[omy | 4959  -0.024 416.9 364. 8 399.6 395.4 404.4 466. 0 453.8
[om | 5007  -0.036 1208.4 1061.4 11574 1146.2 11975 13453 13125
He I 5411 -0.133 32 4.4 3.1 3.0 3.3 0.9 1104.4
Hel 5876  -0.215 9.1 7.1 9.0 8.6 9.7 13.4 3204
[on 6300  -0.282 0.6 0.7 - 0.6 0.7 0.6 .
Ha 6563  -0.320 284.7 284.7 284.7 284.7 284. 8 284.8 284.8
[N11] 6584  -0.323 1.3 1.4 2.6 1.8 1.6 1.7 1.9
[S11] 6717  -0.342 - - - 0.1 0.3 0.5 0.7
[S11] 6731  -0.344 - - - 0.2 0.3 0.7 0.6
Hel 6678  -0.336 3.2 2.6 2.8 3.3 2.9 3.4 .
He Il 7065  -0.387 2.8 2.2 3.1 - - - 3.8
[ArTII] | 7135  -0.396 7.0 7.1 7.5 7.8 7.3 7.8 8.0
log Fup -11.652  -11.433  -11.333  -11405 -11.631 -11.640 -11.625
Cp 0.049 0.002 0.050 0.013 0.077 0. 111 0.085
log /yp -11.603  -11.432  -11.283 -11.392 -11.554 -11.529 -11.540
7.(K) 12200 11800 11,700 11,530 11,320 11,380 11260
N,(cm™) 1000* 1000* 1000* 1000* 1086 2238 193
i

*Densidades que se han asumido como 1000 cm™,
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Tabla A.ix.: Flujos observados de la posicién 7.

2 13(cS) 14 H4 H5
Ton A(A) B, oY F, F, F,
Hy 4340 39.9 36.5 35.0 40.0 35.8
[0 111) 4363 11.8 1.1 10.7 12.5 1.1
Hel 4471 4.1 35 2.4 5.0 5.1
He I 4686 9.5 20.7 32.9 1.5 4.3
[ATTV] 4711 3.9 3.6 45 4.1 3.9
[ArIV] 4740 33 3.3 4.0 3.3 2.7
Hp 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0
[0 1II] 4959 439.2 4247 401.2 430.6 445.7
[O 111] 5007 1272.1 1236.7 1140.9 1256.5 1304.5
Hell 5411 1.1 1.9 33 13.3 0.6
He I 5876 13.0 11.7 9.7 5.8 14.0
[o1 6300 0.8 0.8 0.8 4.4 0.4
Ho 6563 293.3 302.0 310.2 284.7 3117
[N1I] 6584 3.2 3.4 1.8 2.4 22
He 6678 42 3.6 3.2 43 4.0
[S 1] 6617 0.4 0.4 0.2 0.4 0.5
[S11] 6631 0.7 0.7 0.4 0.6 0.5
Hel 7065 4.5 49 3.4 45 4.0
[Ar 111] 7135 9.9 10.7 8.1 8.8 8.6
i
Tabla A.x.: Flujos desenrojecidos, T, Ne, log F(Hp), log /(HB) y C(HP) de la posicion
7.
12 13(cS) 14 H4 HS
Ton MA) f) I I, I 5, '
Hy 4340 0.127 403 37.3 36.2 40.1 37.1
[0 4363 0.121 11.9 114 11.1 12.5 114
Hel 4471 0.095 42 35 25 5.0 5.2
He I * 4686 0.043 9.6 20.9 333 1.5 4.8
[ArIV] 4711 0.037 3.9 3.6 46 4. 3.9
[ArlV] 4740 0.030 33 33 4.0 33 2.7
Hp 4861 0.000 100.0 99.9 99.9 100.0 99.9
[0 1m] 4959  —0.024 438.1 422.5 398.2 430.6 4422
(o] 5007  -0.036 1267.4 1227.6 1128.8 1256.5 1289.9
Hell 5411 -0.133 1.1 1.8 32 - 0.5
Hel 5876  -0215 12.8 112 9.1 13.3 13.2
[01] 6300  -0.282 0.8 0.7 0.7 44 0.3
Hot 6563  —0.320 284.7 284.8 284.8 284.7 284.8
[N11] 6584  -0.323 3.2 3.2 1.7 2.4 2.0
[st] 6717  -0.342 0.4 0.4 0.2 0.4 0.5
[STI] 6731 —0.344 0.7 0.7 0.4 0.6 0.5
Hel 6678  —0.336 42 3.4 2.4 43 3.6
Hel 7065  —0.387 4.5 4.6 3.1 45 3.6
[Ar1IT] 7135 -0.396 9.9 9.9 7.3 8.8 7.7
log Fig -11.576  -11.078 -11203 —11.681 —11.425
Cup 0.037 0.073 0.106 0.008 0.112
log lyn ~11.539  =11.005 -11.097 -11.673 -11.313
T.(K) 11165 11180 11225 11470 11060
N,cm™) 6110 2729 11537 3263 689
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Tabla A.xi.: Flujos observados y desenrojecidos, e, N, log F(Hp), log /(HP) y C(HP)

de la posicién 8

11 H2* H3
lon MA) N F, I Fy I F, L
Hy 4340 0.127 35.5 37.1 36.7 36.7 36.6 37.8
[omi | 4363  0.121 10.8 11.3 11.4 11.4 10.3 10.6
Hel 4471  0.095 4.8 5.0 5.5 5.5 5.9 6.0
He Il 4686 0.043 1.0 1.1 0.6 0.6 2.2 2.2
[ArIV] 4711 0.037 32 33 33 34 42 42
[ArIV] | 4740  0.030 2.7 27 2.5 2.5 2.5 2.5
Hp 4861 0.000 100 99.9 100.0 100.0 100.0 99.9
[OII] | 4959  -0.024  485.5 480.4 4477 447.5 451.3 4479
[OIl] | 5007 -0.036 1419.7 13986 12955 12949 13125 1298.7
Hel 5876 -0.215 15.5 14.3 14.1 14.1 13.9 13.2
(O1] 6300 -0.282 1.0 0.9 0.3 0.3 0.6 0.6
[S1I1] | 6312  -0.283 - - 0.7 0.7 - -
Hao 6563 -0.320 321.2 284.8 285.7 284.7 309.9 284.8
[N II] 6584 -0.323 13.2 11.7 4.6 4.5 2.2 2.0
He 1 6678 -0.336 4.7 42 43 43 4.6 4.2
[ST] | 6617  -0.342 1.4 1.2 0.7 0.7 0.2 0.2
[S11] 6631 -0.344 2.0 1.7 0.9 0.9 0.6 0.6
Hel 7065 -0.387 4.7 4.1 3.6 3.6 3.7 3.7
[Ar1I) | 7135  -0.396 12.5 10.8 10.4 10.4 8.9 8.1
log Fup -11.598 -11.810 -11.629
Chp 0.149 0.004 0.105
log Tup -11.449 -11.805 -11.525
T.(K) 10690 11020 10750
N, (em™) 2147 1500 1000*
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Tabla A.xii.: Flujos observados y desenrojecidos, e, N, log F(H), log /(HP) y C(HP)
de la posicion 9.

Hl

Ion MA) JA Fy I,
Hy 4340  0.127 35.1 36.0
[O III] 4363  0.121 10.0 10.2
Hel 4471 0.095 4.7 4.8
He Il 4686 0.043 1.0 1.0
[ArTV] | 4711 0.037 3.6 3.7
[ArIV] | 4740  0.030 2.7 2.7

Hp 4861 0.000 100.0 99.9

[OT | 4959 -0.024 4507  448.0
[omn | 5007 -0.036 13142 13033

Hel 5876  -0.215 14.2 13.6
Ho 6563  -0.320  304.3 284.8
[N 11] 6584  -0.323 6.6 6.2
[S 1] 6717  -0.342 0.8 0.7
(ST 6731  -0.344 1.0 0.9
Hel 6678  -0.336 4.5 42
Hel 7065  -0.387 4.0 3.7
[ArTIT] | 7135  -0.396 9.8 9.0
log Fig -11.718
Cin 0.082
lOg l“p -1 1636
7. (K) 10600
N (cm™) 2000
]
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Apéndice B

Tablas de NGC 3587

Tabla B.i.: Flujos observados, T, N., log F(Hp), log /(HB) y C(HP) de la posicién A.

Ald A28 A3s  Ads  A5H
Ton MA) ) 2N F, F, F, F,
Hy 4340 46.6 484 444 47.1 483
[OTI] | 4363 59 9.0 10.6 8.5 10.8
Hel | 4471 13.6 6.4 53 5.1 -
Hell | 4686 . 8.2 30.8 16.0 -
Hp 4861 100 100.0 100.0  100.0  100.0
[O1I] | 4959 141.0 2904 2969 2993 2115
[01I] | 5007 4155 866.1 8799 8878  619.6
[NI] | 5198 11.3 - 1.9 . 32
[NTI] | 5755 9.6 2.6 1.8 2.7 5.9
Hell | 5411 - 1.0 1.9 1.0 -
Hel | 5876 14.4 12.0 10.3 11.4 13.1
[01] | 6300 63.7 59 1. 2.0 14.8
[OT] | 6364 20.8 1.8 1.1 0.2 4.9
[NII] | 6548 1526 445 318 35.2 103.7
Ha 6563 2842 2575 2520 2668  261.6
[NII] | 6584 4754 1365  88.5 100.1 3115
[SI] | 6717 4.5 3.3 2.7 3.2 4.8
[ST] |-6731 783 235 16.0 19.1 45.7
Hel | 6678 564 169 120 13.8 32.2
Hel | 7065 2.9 2.6 1.4 2.5 2.3
[Ar1l] | 7135 15.8 133 11.9 12.4 14.7
log Fup -10.706 -9.931 -10.064 -10.031 -10.863
T.(K) 13000 11800 12500 111464 14000
N, (cm™) 50 53 90 60 50
|

*Llas temperaturas han sido calculadas de los flujos sin desenrojecer

96



Tabla B.ii.: Flujos observados de la posicion B

B1 B2 B3 B4  BS B6 B7 B8
Ion | AZA) A F, F, F, F, F, F, F,
Hy |4340 551 397 306 390 380 377 38.3 35.9
[O1I]] | 4363 223 8.1 1.5 80 95 7.7 7.7 8.8
Hel | 4471 - - 4.4 40 6.8 5.4 7.1 -
Hell | 4686 - - - 163 189 139 4.3 -
HR | 4861 100.0 1000 100.0 100.0 100.0 100.0  100.0 100.0
[O111] | 4959 2734 2280 2423 3034 3149 3121 2625 269.8
[O111] | 5007 767.9 6558 7063 862.5 901.6 897.5  759.5 770.3
[NI] |S5198 - 1.6 1.1 0.5 0.9 - 1.4 -
[NTI] | 5755 9.2 46 29 2.1 2.2 2.1 4.1 4.6
Hell | 5411 - - - 1.7 24 - -
Hel |5876 133 131 132 127 122 126 14.1 21.9
[01] | 6300 41.7 102 5.1 4.0 1.9 1.7 1.2 9.5
[OT] | 6364 86 3.3 1.2 0.4 0.9 1.8 1.0 5.3
[NII] | 6548 117.2 992 680 378 39.0 406 71.1 98.6
Ho | 6563 310.7 2934 2862 3044 3064 3123  314.1 307.8
[NI] | 6584 3587 3112 2092 1115 1169 1238 2198 298.7
Hel |6678 - 55 49 48 34 3.8 5.4 5.4
[ST] | 6717 520 503 366 230 223 242 38.5 39.1
[SH] | 6731 392 364 27.1 170 166 184 28.3 29.3
7065 7.2 2.7 3.3 33 2.5 32 4.2 3.7
[Ar1II] | 7135 40.1 176 163 159 152 164 15.8 21.0

Tabla B.iii.: Flujos desenrojecidos, 7., N., log F(HB), log I(Hp) y C(Hp) de la posiciéon

B.
Bl B2 B3 B4 BS B6 B7 B8
Ton MA) h I I I, I, I 1, I, I,
HY 4340 0.127 57.0 40.1 30.7 40.0 39.1 39.1 39.8 37.0
[O HI] 4363 0.121 23.1 8.3 15 8.1 9.7 7.9 79 9.1
Hel 4471 0.095 - - 4.4 4.1 6.9 5.5 73 -
He 11 4686 0.044 - - - 16.4 19.1 14.0 4.4 -
Hp 4861 0.000 999 100.0 100.0 99.9 99.9 99.9 999 999
[O 1] 4959 -0.024 2713 2274 2422 301.6 3129 309.6 260.3 269.8
(o1 5007 -0.036 759.5 653.3 705.9 855.4 893.4 887.2 750.3 770.3
(NI | 5198  -0.082 S 1.6 1.1 0.5 0.9 - 1.4 )
[N 1] 5755 -0.134 8.8 4.6 2.9 2.1 4.1 1.9 3.8 4.4
He 1T 5411 -0.195 - - - 1.7 23 - - -
Hel 5876 -0.215 12.6 12.8 13.2 12.1 11.6 1.8 13.2 20.8
[01) 6300 -0.282 38.6 9.9 5.1 A7 1.8 1.6 1.1 8.8
[O1] 6364 -0.291 8.0 32 1.2 36 0.8 1.6 1.0 5.0
[N1I] 6548 -0.318 107.5 96.3 67.7 354 363 37.0 64.5 913
Ha 6563 -0.320 284.8 284.7 284.7 284.8 284.8 284.8 284.8 284.8
[N 1] 6584 -0.323 328.5 301.9 208.1 104.2 108.5 112.8 199.1 276.2
Hel 6678 -0.336 - 54 4.9 4.5 3.2 35 4.9 7.4
[ST] 6717 -0.342 474 48.7 36.4 214 20.7 22.0 34.7 36.0
[STI] 6731 -0.344 357 35.2 26,9 15.8 154 16.7 25.5 26.9
He | 7065 -0.387 6.5 2.6 3.2 3.0 23 2.9 3.8 33
[Ar IIT] 7135 -0.396 36.6 169 16.2 14.6 13.9 14.6 14.0 19.1
log Fup -14.532 -13.874 -13.550 -13.160 -13.606 -13.320 -13.439 -14.259
Chp 0.108 0.037 0.006 0.083 0.091 0.114 0.121 0.096
log Iup -14.424 -13.837 -13.544 -13.077 -13.515 -13.205 -13.318 -14.163
T.(K) 18.670 12500 7525 11310 11860 11085 11745 12200
N, @m") 110 55 80 80 92 115 75 100
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Tabla B.iv.: Flujos observados de la posiciéon C

Tabla B.v.: Flujos desenrojecidos, T¢, N, log F(HB), log I(HB) y C(HP) de la posicion
C.

C1 C2 c3 Cc4
lon | MA) F, F, F, P,
Hy 4340 205 207 19.7 19.1
[OHI) | 4363 29 3.6 4.2 3.7
Hel 4471 - 3.5 4.8 3.0
Hp 4861 100.0 100.0 100.0 100.0
[OII] | 4959 1744 2559 292.6 289.9
[omnmg | 5007 5283 797.8 909.0 90I.1
INT | 5198 127 31 22 35
[NT] | 5755 168 114 86 78
Hel | 5876 9.0 224 229 213
[O1] | 6300 732 17.5 13.9 6.0
[O1] | 6364 209 5.6 3.1 2.7
[NII] | 6548 239.6 1640 131.7 1384
Ho 6563 4470 4429 4419 4444
[NII] | 6584 731.2 4954 3944 423.1
Hel 6678 8.1 7.0 6.3 6.0
[ST] | 6717 1068 652 556 603
[ST] | 6731 773 468 404 428
Hel 7065 7.3 3.8 32 6.1
[ArIII] | 7135 226 189 176 198

Cl C2 C3 4
Ton MA) A L I, I, L
Hy 4340 0.127 243 24.5 233 22,6
(o | 4363 0.121 3.5 42 5.0 4.4
Hel | 4471  0.095 - 3.9 5.5 3.4
HB 4861 0.000 995 99.5 99.5 99.5
[O11] |4959 -0.024 1676 2462  281.5 27838
[OmI] | 5007 -0.036 4994 7551  860.5  852.4
[NI] | 5198 -0.082 113 2.7 2.0 3.1
[NII] | 5755 -0.134  12.8 8.7 6.6 5.9
Hel |5876 -0215 6.6 16.6 17.0 15.8
[01] |6300 -0.282 492 119 9.4 4.1
[01] | 6364 -0291 138 38 2.1 1.8
[NII] | 6548 -0.318 1533  105.9 85.2 89.1
Hot 6563 -0.320 2851  285.1 2851  285.1
[N1I) | 6584 -0323 4645 3176 2534 2703
Hel |6678 -0336 5.1 44 4.0 3.8
[SH] | 6717 -0342 662 40.8 349 37.6
[SH] | 6731 -0.344  47.8 292 25.3 26.6
Hel |[7065 -0387 4.2 2.3 1.9 3.6
[ArIIT] | 7135 -0.396  13.0 11.0 10.3 11.5
log Fiyp -13.164 -12.586 -12.556 -12.582
Cup 0.557  0.545  0.542  0.550
log fiyp -12.608 -12.041 -12.014 -12.032
7. (K) 10245 12860 9715 9410
N, (cm™) 53 40 55 30
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Tabla B.vi.: Flujos observados de la posicion D

DI D2 D3* D4*  D5%  D6*
lon | MA) F, F, F, F, F, F,
Hy |4340 223 205 18.6 187 198  21.7
[ | 4363 4.3 3.0 3.5 3.6 3.1 5.9
Hel | 4471 - 3.0 2.3 33 33 -
Hell | 4686 - 2.4 7.2 8.0 4.3 -
HB | 4861 1000 1000 100.0 100.0 100.0 100.0
[OII] | 4959 2929 3273 3672 3460 3145 3265
[o1] | 5007 9173 1023.5 1129.7 10713 9826 1015.1
[NI] | 5198 2.8 0.8 1.4 1.1 1.1 1.8
[NTI] | 5755 9.3 5.0 32 0.6 49 8.5
Hell | 5411 3.9 - 1.8 1.9 1.0 5.4
Hel | 5876 17.5 222 193 188 200 226
[01] | 6300 232 6.7 23 1.7 2.4 4.8
[01] | 6364 6.9 2.5 1.4 0.8 0.8 1.0
[NTI) | 6548 153.1  86.7 51.9 544 789 1248
Ho | 6563 436.8 437.0 430.1 4202 4344 4454
[NTI] | 6584 459.0 2620 1549 1628 237.6 379.7
Hel | 6678 6.2 5.5 49 4.9 5.8 6.7
[SI] | 6717 648 446 286 30.1 424 565
[S1] | 6731 47.8 323 21.0 22.1 309 402
Hel | 7065 3.7 3.2 29 3.4 3.1 6.4
[AcTIT] | 7135 211  16.7 15.1 150  15.1 18.3

Tabla B.vii: Flujos desenrojecidos,

Te, N, log F(HP), log I(HB) y C(HP) de la posicién

D.
DI D2 D3 D4 D5 D6
Ton MA) A 1, I 5 I I I
Hy 4340  0.127 26.2 24.1 21.8 21.7 233 25.7
[orm 4363 0.121 5.1 3.5 4.0 4.2 3.7 6.9
Hel 4471 0.095 - 3.3 2.6 3.6 3.7 -
Hell 4686 0.044 - 2.5 7.6 8.4 4.6 -
Hp 4861 0.000 99.5 99.5 99.5 99.6 99.5 99.5
[0 111 4959  -0.024 282.1 315.2 354.1 334.4 303.0 313.9
[O 1] 5007  -0.036 869.6 979.3 1073.0 1020.5 932.2 960.0
[NT] 5198  -0.082 2.5 0.7 1.3 1.0 1.0 1.6
[N11] 5755 -0.134 7.1 3.9 2.5 0.5 3.8 6.5
He Il 5411 -0.195 3.3 - 1.5 1.6 0.9 4.5
He | 5876  -0.215 13.1 16.6 14.6 14.4 15.0 16.7
on 6300  -0.282 15.9 4.6 1.6 1.2 1.7 3.2
[on 6364  -0.291 4.6 1.7 1.0 0.6 0.5 0.7
[NTI] 6548  -0.318 100.2 56.7 34.5 37.0 52.0 80.1
Ho 6563  -0.320 285.1 285.1 285.1 285.0 285.1 285.1
[N11] 6584  -0.323 298.4 170.2 102.3 110.0 155.3 242.0
Hel 6678  -0.336 3.9 3.5 3.2 3.2 3.8 4.2
[S11] 6717  -0.342 41.1 28.3 18.5 19.9 27.1 35.2
[S1I) 6731  -0.344 30.2 20.4 13.5 14.6 19.7 24.9
Hel 7065 -0.387 2.2 1.9 1.8 2.1 1.9 3.8
[ArII]] | 7135  -0.396 125 9.9 9.1 9.3 9.0 10.6
log Fyp -12.949  -12.157  -11.885  -12.138  -12306  -13.096
Cip 0.528 0.529 0.509 0.480 0.521 0.552
log Jyp -12.421 -11.628  -11376  -11.685  -11.785  -12.544
T.(K) 9755 8580 8626 8825 8740 10390
N, (cm™) 74 55 70 70 60 100
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Tabla B.viii.: Flujos observados de la posicién E

El1 E2 E3 yors ES E6 E7
im |[MA) F, F, F F, F F F
Hg 4340 44.5 39.2 38.6 37.2 39.7 38.2 32.7
[OII] [ 4363 170 54 75 88 71 57 55
Hel 4471 - 6.0 4.2 59 5.0 6.7 -
Hell | 4686 - 39 17.3 223 - 2.0 -
HpB 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0
[O1I] | 4959 2946 279.1 3093 3039 3106 2809 266.9
[onn | 5007 8s51.1 811.0 9146 8833 9068 8292 785.0
[NI] | 5198 - 1.4 .1 28 14 22 38
NI 5755 3.5 35 1.9 3.0 1.9 29 4.6
Hell 5411 - - 1.6 - 1.9 0.6 -
Hel 5876 27.9 13.6 12.3 11.0 12.6 13.7 17.8
[01] 6300 45.6 97 3.9 23 1.4 2.0 19.1
(O] | 6364 151 26 1.5 1.7 07 06 64
[N 1] 6548 1058 60.2 38.2 36.4 35.6 61.9 96.9
Ho 6563 308.7 305.2 310.1 2999 3063 3042 3103
[NII] | 6584 3135 1803 1165 1103 1093 192.1 2992
Hel 6678 7.0 4.1 4.5 3.6 4.0 4.0 7.8
[ST] 6717 51.6 34.1 234 20.8 22,6 35.1 443
[S1I] 6731 364 24.6 16.9 15.2 16.8 25.6 3.2
Hel 7065 7.1 3.5 2.6 2.6 32 3.0 37
[ArTII] | 7135 16.8 16.3 154 14,2 15.1 16.1 20.5

Tabla B.ix.: Flujos desenrojecidos, Te, N, log F(HP), log /(HB) y C(HP) de la posicién

E.
El E2 E3 E4 ES E6 E7
Ton MA) h I, I, I, I, L I, I
Hy 4340  0.127 459 40.2 39.9 38.0 40.8 39.2 33.8
[0 11T] 4363 0.121 17.6 5.6 7.7 8.9 73 5.7 53
Hel 4471 0.095 - 6.1 43 6.0 5.1 6.7 -
He IT 4686  0.044 - 3.9 17.5 224 - 2.0 .
Hp 4861 0.000 99.9 99.9 99.9 99.9 99.9 99.9 99.9
[0 1I1] 4959  -0.024 292.5 277.4 307.0 302.5 308.7 279.3 264.9
[0 111] 5007  -0.036 842.6 804.0 904.9 877.6 898.5 822.4 776.6
[NT) 5198  -0.082 - 1.3 1.1 2.8 1.4 2.1 3.7
[N1I] 5755  -0.134 3.4 3.4 1.8 2.9 1.8 2.8 4.3
He Il 5411 -0.195 . . 1.6 . 1.9 0.6 .
He | 5876 -0.215 26.4 13.0 11.6 10.7 12.0 13.1 16.8
(01 6300  -0.282 424 9.1 3.6 22 1.3 1.9 17.7
[01] 6364  -0.291 14.0 2.5 1.4 1.6 0.6 0.6 5.9
[N11] 6548  -0.318 97.6 56.2 35.1 346 33.1 58.0 89.0
Ha 6563  -0.320 284.8 284.8 284.8 284.7 284.8 284.8 284.8
[N 1] 6584  -0.323 289.0 168.1 106.9 104.7 101.5 179.7 274.5
He I 6678  -0.336 6.5 3.9 4.2 3.4 3.7 3.7 7.1
[S11] 6717  -0.342 474 31.7 214 19.7 20.9 32.7 404
[S11] 6731 -0.344 334 228 15.5 14.3 15.5 23.9 29.4
Hel 7065  -0.387 6.5 3.3 2.4 2.5 3.0 2.8 33
[Ar1] | 7135  -0.396 152 14.9 13.9 13.4 13.8 14.8 18.5
log Fyp 214224 -12976  -12902  -12900  -12.843  -13110  -13.884
Cup 0.100 0.086 0.105 0.064 0.090 0.082 0.106
log Zyp -14.124  -12.890  -12.797  -12.835  -12.752  -13.028  -13.778
T.(K) 15535 10230 10940 11590 10770 10325 10430
N, (cm™) 100 52 52 62 87 67 62
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Tabla B.x.: Flujos observados de la posicion F

Tabla B.xi.:
F.

Fl1 F2 3 4 F5 Fé
Ton | MA) F, A, F, R P, B
Hy 4340 479 38.7 39.9 38.7 37.4 384
[OTII] | 4363 15.8 6.7 7.7 7.6 6.7 7.5
Hel 4471 - 6.1 5.1 6.3 7.6 7.7
Hell | 4686 - 4.5 9.9 33 1.9 1.8
Hp 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0
[O1II] | 4959 2753 266.7 301.0 2923 267.0 252.6
[O1] | 5007 792.0 7812 8831 8623 7793 743.0
[NI] | 5198 28 - 1.0 0.6 0.6 1.5
[NII] | 5755 6.7 2.7 23 22 4.0 49
Hell 5411 57 - 1.0 1.7 - -
Hel 5876 5.9 13.1 13.3 13.4 13.2 12.7
[O1] 6300 32.6 44 3.1 1.7 2.0 2.7
[O1] 6364 7.8 1.2 1.3 - 0.8 -
[NTI] | 6548 1050 574 40.6 453 65.5 91.5
Ha 6563 301.6 296.1 309.6 298.5 292.6 2889
[NII] | 6584 3069 1769 120.8 1369 203.0 280.3
Hel 6678 3.9 44 52 3.9 3.8 5.1
[STT] | 6717 443 333 24.1 26.7 347 423
[SI] | 6731 325 244 17.6 196 256 31.0
Hel 7065 7.1 32 3.1 3.5 3.1 4.5
[AcIII] | 7135  20.1 15.9 15.5 16.2 16.5 18.2

Flujos desenrojecidos, 7., N, log F(HP), log I(HB) y C(HP) de la posicién

F1 F2 F3 F4 F5 Fé6
lon MA) S I, I, I, L, I b,
Hy 4340 0.127 49.0 39.3 41.1 39.4 37.8 38.6
[O 111] 4363 0.121 16.1 6.8 8.0 7.8 6.8 7.5
Hel 4471 0.095 - 6.1 5.2 6.3 7.7 7.7
Hell 4686  0.044 - 4.6 10.0 5.3 1.9 1.8
HP 4861 0.000 99.9 100.0 99.9 99.9 100.0 100.0
[O T11] 4959  -0.024 273.9 265.8 298.8 291.1 266.4 252.6
[O 111 5007  -0.036 786.4 777.4 874.0 857.3 776.7 741.6
[NT] 5198  -0.082 2.7 - 1.0 0.6 0.6 1.5
[N 1] 5755  -0.134 6.4 26 2.2 4.0 3.9 4.9
He 11 5411 -0.195 5.6 - 1.0 1.6 - -
He 5876  -0.215 5.7 12.8 125 13.4 13.0 12.6
[on 6300  -0.282 31.0 4.3 2.9 1.7 1.9 2.7
[on 6364  -0.291 7.4 1.2 1.2 - 0.8 ~
[N11] 6548  -0.318 99.1 55.2 374 43.2 63.7 90.1
Ho 6563  -0.320 284.7 284.7 284.8 284.7 284.7 284.7
[N1I] 6584  -0.323 289.6 170.1 111.0 130.5 197.6 276.2
Hel 6678  -0.336 3.7 4.2 4.7 3.7 3.7 5.0
(s 6717  -0.342 41.7 31.9 22.0 25.4 33.7 41.6
(s 6731  -0.344 30.5 23.4 16.1 18.7 24.8 30.6
Hel 7065  -0.387 6.6 3.0 2.8 33 3.0 4.4
[ArI]] | 7135  -0.396 18.7 15.2 14.0 153 15.9 17.9
log Fup -14.030  -12729  -12.845 -13.111 -13016  -13.707
Cap 0.071 0.048 0.103 0.058 0.034 0.018
log fup -13.958 -12.681 -12.742  -13.053  -12.983  -13.689
T.(K) 15425 11040 11180 11150 11040 11560
N, (cm™) 65 73 70 72 80 73 -
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Tabla B.xii.: Flujos observados, T, N;, log F(HP), log I(HB) y C(HP) de la posicion G.

Gisé G284  G3s  Gis G5
Ton MA) F;, Fy F, Fy F,
Hy 4340 42.6 432 44.0 43.4 45.2
[OTIT] | 4363 8.3 5.0 6.7 6.9 8.5
Hel | 4471 8.4 7.2 7.5 7.0 7.0
Hell | 4686 3.7 5.6 4.9 . -
HB | 4861 100.0  100.0  100.0  100.0  100.0
[O1I] | 4959 2532 2522 2509 2616  260.0
[0 | 5007 7182 7267 7228 7555  747.0
[NI] |5198 2.7 1.8 1.4 1.7 1.7
[NIT] | 5755 3.6 3.0 2.7 27 3.8
Hell | 5411 - 0.7 0.5 - .
Hel | 5876 1.9 10.8 10.9 1.3 10.7
[01] | 6300 24.2 1.2 10.5 10.4 11.8
[01] | 6364 6.7 35 3.4 3.1 3.6
NI} | 6548 65.8 474 49.0 52.9 55.4
Ho | 6563 2104 2146 2174 2189  217.0
NI | 6584 1987 1425 1479 1611 1699
Hel | 6678 3.5 3.8 33 3.8 27
[sm | 6717 30.3 25.3 26.0 26.7 26.2
[sm | 6731 21.9 183 19.4 19.2 19.1
Hel | 7065 . . 23 22 2.4
[ArTmI] | 7135 5 & 9.5 9.9 103
log Fg 13335 13419 -13428 -13.358 -13.357
T, (K) 11500 9815 10110 9790 11520
N, (cm™) 60 60 90 50 70

* T, se ha calculado con F,.
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