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Resumen

En las regiones HII y, en particular, en las Nebulosas Planetarias, existen ciertas
lineas de emisién cuyos cocientes no dependen de las propiedades fisicas del objeto y
por lo cual se las denomina lineas de control, ya que sirven para evaluar de manera

rapida la calidad de los datos obtenidos.

En el proceso de obtencion de datos espectroscopicos, se generan una serie de in-
certezas, pocas veces detalladas en la literatura. En la primer parte de este trabajo
final de Licenciatura se realizd la estimaciéon de estas incertezas, desde la obser-

vacién hasta la medicion del flujo de las lineas de emision espectrales, utilizando

datos obtenidos desde CASLEO.

Luego de reducir los espectros tomados, caracterizamos los cocientes de las lineas
de control del He I y He II, se evaluaron la calidad de los espectros y finalmente se

les asocié una incerteza a las mediciones utilizando la primer parte del trabajo.

De este modo, por un lado, al tomar un espectro de alguna regién HII desde CASLEO
con los instrumentos detallados en este trabajo, las mediciones de flujo tendran
un criterio para poder asociarles una incerteza. Por otro lado, se podra evaluar la
calidad de los espectros de manera rapida. Es decir, si al tomar un espectro, luego
de extraerlo y reducirlo, se realiza el cociente de lineas de control y este difiere
mucho del valor presentado en este trabajo, entonces se deberian revisar los datos y
eventualmente descartarlo. En caso de contar con més de un espectro de un mismo
objeto, en el cual uno de ellos tiene cocientes de lineas de control muy alejadas del

valor esperado, entonces podra descartarse.
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Abstract

In the HII regions and, in particular, in the Planetary Nebulae, there are certain
emission lines whose ratios do not depend on the physical properties of the object
and for which reason they are called control lines, since they serve to quickly evaluate

the quality of the obtained data.

Throughout the collection of this type of data, a series of uncertainties are generated,
rarely detailed in the literature. In the first part of this final work we perform the
estimation of these uncertainties was made, from observation to the measurement

of the spectral emission lines fluxes.

After reducing the spectra taken, using the control lines of He I and He II, the
quality of the spectra was evaluated and finally an uncertainty was associated to

the measurements using the first part of the work.

Thus, on the one hand, by taking a spectrum of some HII region from CASLEO with
the instruments detailed in this work, the flux measurements will have a criterion
to be able to associate an uncertainty with them. On the other hand, the quality of
the spectra can be evaluated quickly. That is, if taking a spectrum, after extracting
it and reducing it, the ratio of control lines is made and this differs a lot from
the value presented in this work, then the data should be reviewed and eventually
discarded. In case of having more than one spectrum of the same object, in which
one of them has quotients of control lines very far from the expected value, then it

can be discarded.
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Capitulo 1

Introduccion

Dentro de la astronomia, una de las principales herramientas para determinar propie-
dades fisicas de los objetos es la espectroscopia, y un espectro, dependiendo del

objeto de estudio, tendra lineas de emision o de absorcion.

En el presente trabajo vamos a analizar un aspecto caracteristico de espectros de
regiones HII. Un caso particular de estas regiones son las denominadas nebulosas
planetarias (NPs). Estos objetos tienen un espectro con una muy baja emision del
continuo por lo que se encuentran dominados y caracterizados por sus lineas de

emision, algunas de las cuales se denominan lineas de control.

En este trabajo, como mostraremos mas adelante, se trabajé con espectros de baja
resolucion, por lo que no se pudo hacer una descomposicion de los perfiles de las

lineas de emisién para aquellas lineas con una cercanfa de unos pocos A.

1.1. Caracteristicas principales de las NPs

El fenémeno de NP es considerado como el tramo final de la evolucion estelar de
estrellas con masas iniciales entre 1-8 M. En la Figura puede observarse que
una estrella con masa inicial de 2M,), luego de salir de la secuencia principal se
transforma en gigante roja y pasa por la rama asintética de las gigantes (AGB). Es

en este estadio en donde expulsa sus capas mas externas, transformandose en NP

1
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para luego, al cabo de unos 10* afios, convertirse en el remanente final denominado

enana blanca.

post-AGB
ey ! A

______

g Rl P N JEE e i

log LiLyy,

main-sequence

.
1 White "
Dwarfs

log Ty /K

Figura 1.1: Evolucién estelar completa de una estrella con masa inicial 2M (Werner

& Herwig|, |2006|).

1.1.1. Las NPs en nuestra galaxia

En la actualidad, existen varias estimaciones sobre la cantidad de NPs que habi-

tan la Via Léctea: desde 6600 (De Marco & Moe, 2005) hasta 28000 NPs

& Parker|, 2006), de las cuales sélo estdan catalogadas cerca de 3000 y dentro de

ellas s6lo una parte son “verdaderas” y las restantes son “probables”. Esto significa

que so6lo una parte de ellas han sido verificadas espectroscopicamente como NPs.

El catdlogo mas completo es el de [Acker et al. (1992), el cual lista 1143 NPs ver-

daderas y 347 posibles. Posteriormente se realizaron dos relevamientos en banda
angosta donde se han identificado nuevas NPs. El mas importante de estos es el

Macquarie/AAO/Strasbourg Hoe Planetary Nebula Catalogue (Parker et al., 2006)),

cominmente denominado MASH por sus siglas, catdlogo que reporta 867 NPs ver-
daderas y 371 probables. Finalmente esta el relevamiento Isaac Newton Telescope

Photometric H-Alpha Survey (Sabin et al., |2014), denominado IPHAS, donde se

identificaron 113 NPs verdaderas y 46 probables. Si se suman las NPs verdaderas y

probables de estos tres listados se tiene el nimero de 2900 objetos, de los cuales hay
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2100 NPs verdaderas y 800 probables.

50 -

Lat. Galactic [deg]
o

* True

Likely

°* Probably

-100 0
Long. Galactic [deg]

Figura 1.2: Distribucién de NPs en la Via Lactea. En negro las NPs verdaderas

(Acker et all [1992; Parker et al., [2006), en rojo y verde las probables (Parker et al.,

2006).

En la Figura|l.2|se muestra la distribucién de las NPs en nuestra galaxia, utilizando
los dos catalogos principales. Puede observarse que su distribucion es principalmente

sobre el disco de la galaxia e incrementando su densidad hacia la direccién del centro

de la misma.

En la Figura se muestra la distribucién de distancias de NPs obtenidas por
Stanghellini et al.| (2008)). Puede observarse que el nimero de objetos disminuye a

medida que nos alejamos del Sol. Esto pone en evidencia lo débiles que son estos

objetos.




1.1. Caracteristicas principales de las NPs 4

160

140]

100

60

40(|

20

I S—
10000 20000 30000 40000 50000
Distancias heliocentricas|pc|

Figura 1.3: Distribucién de distancias heliocéntricas de NPs (Stanghellini et al.

2008).

1.1.2. Morfologia

En las NPs, se pueden observar distintas formas, desde esféricas (la clésica visién
de NP), elipticas (mostrando dos ejes de simetria), bipolares, etc., las cuales fueron

estudiadas y catalogas por varios trabajos.

Si bien existen varias clasificaciones morfoldgicas, algunas mas sofisticadas que otras,
hay dos que predominan: las redondas y las bipolares. Estas 1ltimas siguen generan-
do discusiones acerca de los mecanismos de su formacion. En las Figuras y
se pueden observar NPs con estas dos morfologias, observadas por Hubble Space

Telescope (HST) en el rango 6ptico.
Existen muchos fendmenos responsables de las morfologias de las NPs:

» La pérdida discreta de masa durante las ultimas etapas de la evolucion estelar,
antes y durante la expulsién de las envolturas, es probablemente responsable

de la presencia de capas multiples en algunas NPs;

= Las simetrias en el viento estelar dan lugar a nebulosas relativamente simétri-

cas, desde redondas hasta muy alargadas;
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Figura 1.5: NGC 6302 (HST), ejemplo de NP bipolar.

= La aparicion y configuracién de los vientos bipolares en la etapa en la que
las estrellas pasan de la rama asintética de las gigantes (AGB) a la fase de

NP es una de las preguntas abiertas de la evolucion estelar. Un mecanismo
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que se supone que desencadena la generacion de estos vientos bipolares es la
presencia de un sistema estelar binario en el centro de las NPs (Castro-Carrizo

et al., 2012} Frank & Blackman, |2004; [Soker|, 2001]).

Curtis (1918)) fue el primero en organizar NPs en diferentes clases basadas en sus

apariencias, usando fotografias. Su clasificacién se dividié en los siguientes grupos
(ver Figura|1.6):

» Grupo A: formas aparentemente helicoidales;

= Grupo B: formas anulares, cuya caracteristica principal es la presencia de

anillos circulares o elipticos;
= Grupo C: discos que muestran bordes mas brillantes;
= Grupo D: parecidas al grupo C, pero con un efecto mas pronunciado;
= Grupo E: objetos méas débiles a lo largo y al final del eje principal;

= Grupo F: discos circulares o elipticos, desvaneciéndose ligeramente en los bor-

des, y sin una estructura discernible;
» Grupo H: planetarias estelares.

Los esquemas de clasificacion subsecuentes a menudo usan formas descriptivas si-
milares: estelares, discos, irregulares, anillos, anémalas (Perek & Kohoutek, |1967);
elipticas, anillos, bipolares, entrelazadas, peculiares, dudosas (Greig, 1971)); redondas,

elipticas y mariposas (Balick et al.| |1997)).

Khromov & Kohoutek| (1968) clasificaron mas de 200 NPs en tres tipos principales
basadas en sus estructuras principales y varios subtipos basados en las estructuras
periféricas. Concluyeron que muchas NPs tienen estructuras toroidales a pesar de sus
formas aparentes. (Greig (1971) concluye que hay principalmente dos grupos grandes
de NPs: clase B y clase C. Las clase B tienen estructura filamentosa, muchas de las

cuales son bipolares; las clase C tienen un aumento céntrico en el brillo.

Uno de los trabajos mas actuales y utilizados es el de Manchado et al. (1996), en

donde llevan a cabo un catdlogo completo de NPs del Norte, en donde sélo observan



1.1. Caracteristicas principales de las NPs

a) Grupo A: NGC 6543 (b) Grupo B: NGC 6720

¢) Grupo C: NGC 1501 (d) Grupo D: NGC 40

(e) Grupo E: NGC 6818 (f) Grupo F: II NGC 3568

(g) Grupo H: NGC 6644

Figura 1.6: Clasificacion de [Curtis| (1918).
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aquellas NPs confirmadas espectroscopicamente por |Acker et al.| (1992)) utilizando
filtros de banda angosta correspondientes a las lineas Ha + [N11] (FWHM=50 A)
y [OI11] X 5007 A (FWHM=30 A) y, también, dos filtros separados para las lineas
Ha'y [NII] X 6584 A (FWHM=10 A). La clasificacién morfolgica se realizé sobre
la base de las imédgenes de Ha+ [NI1] y las imagenes Ha. El catdlogo contiene 243

NPs y esta dividido en seis clases morfolégicas principales:

» Redondas (R): la forma de la NP no muestra una clara desviacién de la

simetria;

» Elipticas (E): tienen dos ejes de simetria, pero no muestran una seccién en el

medio;
= Bipolares (B): tienen dos ejes de simetria, con l6bulos y seccién en el medio;

» Cuadrupolares (Q): con dos pares de l6bulos, orientados en distintas direc-

ciones;

» Punto-Simétrico (P): sus componentes morfoldgicas son simétricas con respec-

to a la reflexién a través del centro.

Ademas de estas clases principales, encontraron algunas estructuras adicionales
como: estructuras internas (s), bucles (a), anillos (r), estructuras con multiples
cascaras (m), y estructuras externas (o). Dentro de la muestra de NPs, en la
Tabla pueden observarse la cantidad de objetos con cada morfologia, y en la

Figura [1.7] algunos de los objetos mas representativos de cada tipo morfoldgico.

1.1.3. Densidades y temperaturas electrénicas

Para estimar las abundancias quimicas, lo primero que se necesita son las tempe-
raturas y densidades electrénicas, las cuales se obtienen a partir de la medicién del
flujo de lineas y sus cocientes. Para la temperatura electrénica se puede utilizar

([OI11] 4959/4363 y [NII] (6584 4+ 6548)/5755 y para la densidad electrénica se

! Ancho a mitad de altura, por sus siglas en inglés Full Width at Half Mazimum.
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(a) Redonda: NGC 3587 (b) Eliptica: NGC 6720

(c) Bipolar: He 2-437

(d) Cuadrupolar: M 2-46

(e) Punto-Simétrico: PC 19

Figura 1.7: Clasificacién de Manchado et al.| (1996).
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Clase morfologica Porcentaje

Numero de NPs

R 23 % 54
E 49 % 113
B 14% 32
Q 3% 6
P 4% 8
m 17% 40

Tabla 1.1: Porcentajes de NPs con distintas morfologias (Manchado et al.| [1996)).

utiliza [SII] 6717/6731, [ArIV] 4711/4740 o [CUI11] 5517 /5537 (Kwok, 2000).

La Figura[l.8 muestra la distribucién de densidades electrénicas (N.) de NPs obteni-

da a partir de los datos de |Stasiniska & Szczerbal (1999)), quienes derivan estos re-

sultados utilizando los cocientes de [STI]. Puede observarse que, en su mayoria, las

NPs tienen un valor de N, ~ 1037e™ /em3.
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Figura 1.8: Distribucién de N, de 246 NPs, relativas al [S1I] (Stasiiska & Szczerba,

1999).
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Por otro lado, en la Figura[I.9]se observa la distribucién de temperaturas electrénicas

(T¢) referidas al [O111], utilizando los datos proporcionados por |Acker et al. (1992).

Puede verse que, en su mayoria, las NPs presentan una 7, ~ 11 x 103K.

40

35

30

25

15

10

4 10 12 14 16 20 22

T. [ x10° K]

Figura 1.9: Distribucién de T, referidas a [OII1] (Acker et al., |1992).

1.1.4. Abundancias quimicas

Las estrellas progenitoras de las NPs juegan un rol importante en el enriquecimiento
quimico de la Galaxia ya que el He y cantidades significativas de C y N se producen
por nucleosintesis durante las etapas evolutivas de la secuencia principal, gigante
roja y rama asintética de las gigantes. Las abundancias en las NPs trazan tanto las
abundancias del medio interestelar desde el cual la estrella progenitora nacié, como
el producto de la nucleosintesis durante la evoluciéon de la misma. Debido a que el
He, C y N aumentan durante la evolucion estelar, pero elementos mas pesados como
el O el Fe no se sintetizan en estrellas de masa intermedia, el estudio de abundancias
de He, C y N en NPs puede testear los modelos de evolucién estelar, mientras que
las abundancias de O, Ne, Ar, S, entre otros, trazan la metalicidad de la region

donde se formo la estrella. Por lo tanto, una determinacién precisa de abundancias
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quimicas en NP representa una gran herramienta para estudiar no sélo la evolucion

estelar y nucleosintesis, sino también la evolucién quimica de galaxias.

Abundancias de NPs en el disco galactico

De acuerdo con Kwok! (2000), la media del cociente O/H (abundancia del Oxigeno
relativa al Hidrégeno) para NPs en la Via Lictea es ~ 4,4 x 107*. Al igual que en
las regiones HII, la abundancia del cociente O/H en NPs se observa que disminuye
desde el centro hacia la parte exterior de la Galaxia. El origen de este gradiente se

desconoce.

Abundancias de NPs en el bulge galactico

El estudio del bulge galactico es interesante ya que las abundancias metélicas pueden
ser obtenidas a partir de las estrellas o de las NPs. Las abundancias del O en NPs
son similares a las estrellas en esta region de la Galaxia ([O/H] = log(O/H) —
log(O/H)s ~ —0,3; Richer et al| (1998)), esto sugiere que las NPs pueden ser

usadas para trazar las abundancias del O de sus estrellas progenitoras.

Abundancias de NPs en el halo galactico

Las NPs en el halo galactico se definen como aquellas con altas velocidades y la-
titudes galacticas. Si los miembros del halo reflejan la ubicacién donde nacieron,
entonces la abundancia quimica de elementos no afectados por la evolucién estelar
en estas NPs revelard la composicién quimica del halo en el momento en que nacieron
las estrellas. Estudios de muestras pequenas de NPs en el halo sugieren que el O y
Ne son poco abundantes por 1 orden de magnitud, mientras que el Ar, Fe y S por 2

ordenes de magnitud comparadas con las NPs en la vecindad solar.

El elemento mas abundante en las NPs es el H, luego sigue el He que usualmente
tiene ~ 10 % relativo a los atomos de H; el tercero es el Ca, siguiendo el O, N, etc.
La cantidad total de todo el resto de elementos en NPs, comenzando desde el Ca, es
del orden del 1%. En la Tabla puede observarse la composicién quimica media

de varias NPs.
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Elemento NPs Estrellas Sol Elemento Nps Estrellas Sol

H 12,00 12,00 12,00 Ar 700 680 6,00
He 11,00 10,93 10,80 Cl 690 560 5,50
C 880 852 862 Na 6,60 625 6,28
O 860 852 884 Ca 640 630 6,36
N 810 7,96 794 K 570 4,95 5,16
Ne 700 792 757 P 530 552 5,50
S 790 720 7,20 F 490 4,60 4,56

Tabla 1.2: Composicion quimica de NPs. La abundancia relativa de 13 elemen-
tos estda dada en escala log H = 12 junto con informacion del Sol y las estrellas

(Gurzadyan) |1997).

1.1.5. Velocidades de expansion

La NP contituye una céscara gaseosa que se aleja de la estrella central y cuya
velocidad de expansion proporciona informacion sobre la hidrodindmica en dicha
nebulosa, como asi también la evolucion de la misma y su estrella central. Una NP
tipica muestra zonas de ionizacion separadas, cada una de las cuales tiene velocidad
de expansién diferente. En el interior se observan elementos como Hell y otros
elementos de alta excitacién, con bajas velocidades y densidades, mientras que [O11]

y [IN11] se sitiian en zonas exteriores, con velocidades mayores.

Utilizando, nuevamente, los datos proporcionados por |Acker et al.| (1992), se puede
obtener la distribucién de velocidades de expansion referidas a [OI11] como puede

verse en la Figura [I.10]

1.2. Caracteristicas espectroscépicas en el 6ptico

Si bien, como se nombré anteriormente en la Seccion [1.1.2] las NPs muestran diferen-
tes morfologias en el éptico, sus espectros en general son un rasgo muy caracteristico

ya que son muy similares entre ellos, particularmente en dicho rango espectral. Los
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Figura 1.10: Distribucién de velocidades de expansion referidas a [OI11] (Acker
et al., |1992).

mismos consisten de una serie de lineas de emision intesas y débiles, superpuestas

en un fondo continuo débil producto de las transiciones libre-libre y libre-ligado.

En la Figura|l.11] se muestra un espectro tipico de una NP tomado desde CASLEO,
en donde se resaltan algunas de las lineas més importantes. Muchas de las lineas de
emisién se originan a partir de transiciones prohibidas en varios dtomos y iones (de-
notadas entre corchetes en la Figura). Estas transiciones no son observables desde un
laboratorio, ya que es casi imposible reproducir las condiciones (una concentracién

extremadamente baja de materia en un volumen) para sus excitaciones.

Cuando se desea obtener los pardametros fisicos de objetos a través de los espectros,
y en particular de regiones HII, la medicién de las lineas de emisién involucra una
serie de incertezas debido a varios factores que van desde el proceso de observacién

hasta los modelos tedricos para obtener los resultados buscados.

Dentro de los trabajos publicados, en general, no se menciona el método (o el criterio)

utilizado para estimar las incertezas de las mediciones, en particular, mediciones del
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Figura 1.11: Espectro tipico de una NP, tomado desde CASLEQO con la red de 300

1/mm. Nétese cudles son las lineas més intensas.

flujo de una linea espectral. Debido a que no existe una tnica manera de expresar
estos errores, se torna dificultoso elegir un criterio para asociar incertezas. Ademas,
en la literatura aparecen muy pocas expresiones analiticas para estimar los errores
cometidos en el proceso de medicion de flujo. Por otra parte, para poder comparar
los datos obtenidos con los de otros trabajos, resulta extremadamente necesario

reportar el error con el cual se obtienen sus resultados.

Por todo lo mencionado, en la primer parte de este trabajo decidimos estudiar las
incertezas en las mediciones de flujo de nuestro sistema de observacién/medicién.
Para esto, utilizamos varios espectros de seis objetos, tomados desde CASLEOQ, y de

esa manera, generamos un criterio para poder asociarles errores a nuestros datos.

Por otro lado, dentro de la espectroscopia de regiones HII, existen ciertas lineas de
emisién cuyos cocientes no dependen de las condiciones fisicas del objeto. Ellas sirven
para evaluar de manera rapida la calidad de los datos obtenidos y se las denomina

lineas de control. En la segunda parte de este trabajo, analizamos la calidad de los
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espectros obtenidos desde CASLEOQ, utilizando lineas de control de diferentes iones
ubicados a lo largo del rango 6ptico. De esta forma, favorecemos la evaluacion en

espectros de baja resolucion.

1.2.1. Trabajos previos

En general, en los trabajos clasicos que hablan sobre lineas de control, se suelen
utilizar algunas que, si bien estan presentes en todos los espectros de NPs, su cercania
en longitud de onda hace que muchas veces, dependiendo de la resolucion espectral

con que sean observadas, se encuentren superpuestas unas con otras.

La pionera en caracterizar cocientes de lineas de control en NPs para evaluar la
calidad de los datos fue |Acker et al. (1989)), en donde trabajé con 96 NPs utilizando
los cocientes de [OI1I] y [NII]. Estas lineas suelen estar superpuestas con otras
cuando se toman espectros de baja resolucién (ver Figura , como los utilizados
en este trabajo. Por lo tanto son mejores evaluadoras de espectros de alta resolucién,
ya que estos ultimos tendréan las lineas de control sin superponerse. Teniendo en

cuenta esto, los resultados a los que llegd fueron los siguientes:

1(5007)/1(4959) = 3,01 + 0,23

1(6583)/1(6548) = 2,92 =+ 0,32

Posteriormente, en el trabajo de |Cuisinier et al.| (1996)), estudiaron NPs por encima
del plano galactico, tomando espectros para poder determinar sus abundancias. Para
ello, realizaron un andlisis de errores utilizando los cocientes de [OI11] 5007/4959,
para estimar la precisién en las observaciones y el proceso de reduccién. Por otro
lado, utilizaron el cociente de las lineas Hell 5412/4686, que son en gran parte
independientes de las condiciones fisicas de la nebulosa e indican la calidad de la
correccién por el enrojecimiento. Plantean la utilizacién de las lineas Hel pero
resaltan que son sensibles a las correcciones por la excitacion colisional y la autoab-

sorcién. En la Figura puede observarse la relacién entre sus cocientes de lineas
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Figura 1.12: Relacién entre cocientes de lineas Hel observado/tedrico, con respecto
a la lfnea 5876A (senalada con un circulo vacio) tomado del trabajo de Cuisinier

et al.| (1996).

Concluyen que las diferencias sisteméticas en las lineas 4471A y 7065A sugieren
que las correcciones para la autoabsorcién pueden no aplicarse bien a los objetos
individuales, y que la dispersiéon indica que las intensidades de estas lineas se han

medido con una precisién de casi el 20 %.

Por otro lado, Storey & Zeippen! (2000) estudiaron transiciones equivalentes de iones
como C y O que son invariantes con las condiciones fisicas (N, y T;). En la Figu-
ra [1.13] se muestran sus resultados obtenidos y se resaltan los cocientes dentro del
rango optico. Las lineas del FII y F'IV estan dentro del rango que abarca la red de
300 1I/mm de CASLEO utilizada pero son lineas muy débiles, por lo cual no pudieron

ser observadas en los espectros de este trabajo.

Girard et al. (2007) estudiaron la composicién quimica y pardmetros fisicos de 48
NPs. La calidad de los datos obtenidos y sus reducciones se analizaron, también,
mediante los cocientes de las lineas de [OI11] 5007A y 4959A. Otro chequeo de la
calidad de sus espectros, fue utilizando los cocientes de las intensidades de las lineas

desenrojecidas de Hel en 5876A, 4471A y 6678A, las cuales no son muy sensibles
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Ton 'D.P, 'D,—Ps AC'D " PavAC D P
Al A(s™) A (A Als™h GMZ Present
Ct 98241  7.154—5 98503 22404 2.985 3131
Nn 63481 9819—-4 65835 3M5-3 2958 3.071
Om 493589  6791-3  S006.8  2(M6-2 2918 3013
Fiv 39969 3310-2 40599 97482 2.864 2.945
Nev 3359 1.222—1 34259 35041 2.795 2.867
Nawi 8727 4042—1 29719 L1200 O 2709 2.771
Mgvi 25092 1169 0 26290 3107 O 2.607 2,658

Table 4. Total A-values and ratios for the 'D,—"P, and 'D>—"P- transitions in the
oxygen sequence. GMZ refers to Galavis et al. (1997). a = b denotes a % 107",

ion o P 'D;-P, Al'Da="PoyA('D="Py)
LidA)  AGTH AaA As™H GMZ Present
o1 63638  2.151-3 63003 64463  3.09 2.997
Fu 48690 1269—2 47894 3893-2 3155 3.068
Nem 39675 5417-2 38688 17111 3237 3159
Namv 33622 1860-1 316 6086-1 3347 3272
Mgv 29275 5.406—1 27822 1830 0 3493 3422

Figura 1.13: Resultados de lineas de control tomados de

se resaltan los cocientes dentro del rango 6ptico.

Storey & Zeippen| (2000)),

a las condiciones de la nebulosa. De las 44 NPs observadas, sélo 33 contenian estas

tres lineas de interés. Concluyen que se encuentran dentro del 20 % de los valores

teodricos, debido a la dispersion obtenida en la Figura [1.14] en donde se observa el

cociente de las lineas del Hel 6678/5876 en funcién del cociente 4471/5876.
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Figura 1.14: Cocientes de lineas Hel

Girard et al., [2007).

Puede destacarse que tanto en el trabajo de |Cuisinier et al| (1996) como en el de

(Girard et al.| (2007), asumen un error dentro del 20 %, sin especificar los criterios
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adoptados.

Por lo tanto, el objetivo principal de este trabajo final de Licenciatura fue, por
un lado, determinar los cocientes de lineas de control, que se encuentren lo sufi-
cientemente separadas para poder resolverlas individualmente en espectros de baja
resolucion. Por otro lado, poder asignarles una incerteza adoptando algin criterio

explicito.



Capitulo 2

Observatorio de CASLEO

Al momento de realizar observaciones con un telescopio, deben tenerse en cuenta
algunas caracteristicas del lugar de observacion, como por ejemplo el seeing, que

seran parte de la introduccion de incertezas finales.

En el siguiente capitulo se detallan algunos aspéctos del observatorio en donde se
tomaron los espectros utilizados a lo largo del trabajo, junto con la descripcién de

los instrumentos utilizados.

2.1. Ubicacion

Las observaciones se realizaron en el Complejo Astronémico El Leoncito (CASLEO),
el cual es un observatorio astronémico ubicado en el departamento Calingasta, al
oeste de la provincia de San Juan, casi al pie de la cordillera de los Andes, Argentina.
Fue inaugurado el 12 de septiembre de 1986 y comenzd su operacion efectiva el 1 de

marzo de 1987.
Las coordenadas geograficas del mismo son:
A= —69°17'44" 1

¢ = —31°47'54” 7

y estd ubicado a una altura de A = 2552 msnm.
20
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2.2. Instrumentos utilizados

A lo largo de este trabajo se utilizaron datos obtenidos desde el telescopio reflector
principal mostrado en la Figura denominado Jorge Sahade (JS) que es el de
mayor abertura de la Argentina. Tiene un espejo de 2,153 m de diametro, montura

ecuatorial y escala de placa de 0.98”/px.

Figura 2.1: Observatorio CASLEQO y su telescopio principal.

Otro instrumento utilizado, junto con el telescopio JS, fue el espectrografo REOSC
que puede observarse en la Figura 2.2l Es un instrumento capaz de trabajar desde
3500 A hasta 7500 A y en dos modos operativos: en modo de dispersién cruzada
(DC) y en modo de dispersién simple (DS). Para este ultimo se reemplaza la red

echelle por un espejo plano (configuracién utilizada a lo largo de este trabajo).

Figura 2.2: Espectrografo REOSC.



2.3. Lamparas para calibracion en longitud de onda 22

2.3. Lamparas para calibracion en longitud de on-

da

En el observatorio de CASLEO estan disponibles distintas ldmparas de comparacién
para realizar la calibracion en longitud de onda, por ejemplo, la de ThAr, la cual
posee muchas lineas y bien separadas, por lo tanto suele utilizarse para espectros de
mayor resolucién. También se encuentra disponible la lampara de CuNeAr, la cual
tiene muchas lineas en el rojo, mientras que en el azul pocas y débiles, pero es la
mas apropiada para espectros de baja resolucion como los utilizados en este trabajo.
En la Figura [2.3| puede observarse un espectro de la lampara de CuNeAr, el cual

muestra las lineas de emisiéon intensas en el rojo y débiles en el azul.
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Figura 2.3: Espectro de la lampara de CuNeAr de CASLEO, en donde se observan,

principalmente, sus intensas lineas de emisién en el rojo.

2.4. Seeing

El seeing es un efecto que distorsiona las imagenes de los objetos observados, debido
a la presencia de la atmoésfera. Esta causado por las turbulencias atmosféricas que
generan variaciones de densidad deformando el camino éptico que recorren los rayos

de luz en objetos que se encuentran fuera de la atmosfera.
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Dentro de la espectroscopia, el efecto de seeing es uno de los factores mas impor-
tantes a tener en cuenta. En la Figura se observa un esquema de lo que genera
este efecto en un objeto observado con determinada ranura. Si aumenta el seeing en
el transcurso de la noche se pierde luz del objeto. Esto genera que la relacién S/N se
degrade, generando en el espectro mayor ruido de fondo y pérdida de la intensidad

de las lineas como puede observarse en la Figura [2.5]

Aumenta

e — @

el seeing

Figura 2.4: Representacion del efecto de seeing en un espectro.

HD 115604 (F3 III)

S/N=130

L PR ST TPAT TR RS TN ST SN SRS NN Tt TR SR T NS N N S
8550 8600 8650 8700 AA) 8750

Figura 2.5: Ejemplo de degradacién de relacién S/N en un espectro debido a varios

factores, uno de los cuales es el seeing.

El seeing promedio de CASLEO es de 2,5”. Este valor, como se explica més adelante,

se tuvo en cuenta para la eleccion del tamano de ranura para las observaciones.

2.5. Refraccion diferencial

Al observar objetos que deben atravesar una gran masa de aire, las distintas com-
ponentes espectrales son refractadas de manera distinta, provocando una dispersién
de colores conocida como refraccion diferencial. Esto provoca una imagen elongada,

como se puede observar en la Figura [2.6] a causa de que el indice de refraccion
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depende explicitamente de la longitud de onda. Dentro del éptico, las longitudes de

onda mas afectadas son las que se encuentran en el azul.

~ o~ ~ 58
V\_/V
o

Figura 2.6: Efecto de la refraccién diferencial con la distancia cenital.

Por otro lado, esto también depende de la distancia cenital, ya que si observamos
cerca del horizonte, la luz tiene que atravesar mdas cantidad de aire (atmésfera),
generando de esta manera una refraccién diferencial mayor. Para darnos una idea
de este efecto, a una distancia cenital de 48°, la separacién angular entre rojo y azul

es de 1.2100” (Filippenko, [1982).

2.6. Angulo paralactico

El dngulo formado por el meridiano del lugar y por el circulo horario de un objeto, se
denomina dngulo paraldctico. En la Figura se puede observar una representacion

del mismo, el cual estd denotado por la letra q.

Figura 2.7: Angulo paraléctico.
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Resolviendo el triangulo esférico puede demostrarse que

sin(h) cos(¢)
1 — (sin(¢) sin(8) + cos(¢) cos(d) cos(h))?]'/?

sin(g) = ¢

en donde ¢ es la latitud del lugar, § es la declinacién del objeto y h su altura sobre
el horizonte. De estos pardametros, el inico que varia a largo de la noche es la altura,

el cual se relaciona con la distancia cenital como z + h = 90°.

Orientar la ranura en la direccién del dngulo paralactico disminuye los efectos de
refraccién diferencial, los cuales se general justamente en dicha direccién. Algunos
observatorios cuentan con un seguimiento de este angulo, de manera de no tener que
corregirlo manualmente a lo largo de la noche para cada uno de los objetos. CASLEO
no cuenta con este seguimiento automatico; es por esto mismo que observar desde
dicho observatorio, orientando el angulo de posicién de la ranura hacia el angulo
paraléctico, implicaria moverlo varias veces por cada objeto, demandando muchisimo

tiempo.

En este capitulo se describieron algunos de los factores de incertezas mas importantes
relacionados con el sitio de observacién. Estos fueron tenidos en cuenta en nuestras

observaciones y posterior reduccién.



Capitulo 3

Observaciones y reduccion

Para poder obtener un valor de incerteza para asociar a nuestras mediciones de flujo
de lineas de emision, decidimos utilizar el criterio més elemental: realizar varias
mediciones sobre un mismo objeto y determinar su valor medio y su RMS (valor
cuadratico medio, por sus siglas en inglés Root Mean Square). En astronomia esto
requiere una gran cantidad de tiempo de observacion y, como consecuencia, esta
es una estrategia muy poco utilizada. Sin embargo, para poder obtener cocientes
de lineas (con una realista incerteza asociada) nos resulté necesario realizar este

Pproceso.

En este capitulo se detallan los instrumentos utilizados, el proceso de observacion
y reduccién de los espectros observados, como asi también los primeros resultados
obtenidos teniendo en cuenta cada uno de los factores que intervienen en estas

incertezas.

3.1. Observacion

Las observarciones se realizaron utilizando el telescopio de 2.15m de CASLEOQO, a
lo largo de cinco noches consecutivas. Los espectros fueron tomados utilizando el
instrumento REOSC-DS con una de las redes de 300 1/mm eligiendo la que tiene
blaze en 5000 A (por ser la mds sensible al azul disponible) y dispersién 3.4 A /px.

26
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Elegimos un tamano de ranura de 250 um, lo cual representa 2,5” en el plano del
cielo, para ser consistentes con el seeing promedio del observatorio. Si bien en este
observatorio hay otras redes, utilizamos la de 300 1/mm ya que permite obtener un
amplio rango en longitud de onda (desde ~4000 hasta ~7000 A), pese a que su
resolucién es baja (R = 600) generando que algunas lineas préximas (como el caso

de [SII] y [NII]) se superpongan.

3.1.1. Imagenes de calibracion

A la hora de realizar observaciones astronomicas, deben tenerse en cuenta algunos
efectos generados por los instrumentos. Estos efectos generan cierto “ruido” en las
iméagenes de interés que si bien no se pueden evitar, al menos se puede intentar
aislar. Los bias, flats v darks son imagenes de calibracién que sirven para eliminar
todo aquello que no tiene que ver con la imagen real, es decir, las deficiencias de los

detectores.

Los bias sirven para eliminar la senal de lectura del CCD (dispositivo de carga
acoplada, por sus siglas en inglés Charge-Coupled Device), generada por la elec-
trénica encargada de leer su contenido. Estas imagenes se realizan tomando exposi-

ciones con tiempo de integracion cero, con el obturador cerrado.

Los flats permiten corregir la iluminacién no uniforme a lo largo de la ranura, ge-
nerada por ejemplo, por polvo o manchas en los espejos y/o lentes. Para corregir
este efecto en la direccién de dispersion se utilizan flats de cipula (utilizando una
pantalla blanca dentro de la cipula) o de ldmpara (utilizando lamparas dentro del
espectrégrafo). Para la correccion en la direccién espacial se usan flats de cielo,
tomados utilizando la iluminaciéon uniforme del cielo, en general en el atardecer y

con el seguimiento automatico del telescopio apagado.

Los darks sirven para eliminar la “sefial oscura” (o corriente de oscuridad) generada
por el calentamiento del CCD al tomar imagenes de larga exposicion. Estos archivos

contienen solo la senal oscura.

Por lo tanto, previo a realizar las observaciones, se tomaron 10 bias cada una de
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las noches, como asi también 10 flats de cupula de los cuales 5 eran con la ranura
en 250 um y 5 en 600 pum. También se tomaron 10 flats de cielo para la correccion
por iluminacién de la ranura. No fue necesario corregir por dark, debido a que la
corriente de oscuridad del CCD, en el caso de CASLEOQ, es despreciable (Weidmann,
2009)).

Como se menciond anteriormente, para corregir en la direccién de dispersiéon, puede
utilizarse tanto los flats de ctipula como los de lampara. No siempre es claro cudl de
los dos tipos es el mas conveniente, e incluso si conviene corregir en esta direccién,

ya que puede que estemos degradando nuestros datos en lugar de mejorarlos.

Es por este motivo que realizamos un experimento para poder verificar si era con-
veniente realizar esta correccion, y en tal caso, qué tipo de flat es el mas apropiado.
Para esto, utilizando los espectros de las estrellas estandares de una de las noches,
previo a corregirlas por flat en la direccion de dispersion, se las corrigié a todas por
flat de cielo y luego se evalu6 cudl de las correcciones en la direccién de dispersion

es mejor.

Es decir, corregimos los espectros de las estrellas estdndares por un lado con flats
de cupula, por otro con flats de lampara y los comparamos también con espectros
sin correccion en la direccién de dispersion. Tomando un rango del continuo de las

estrellas entre 5350-5450 A, se midié la relacién S /N para los tres casos.

flat lampara  flat cipula sin correccién

std 1 176 161 143
std 2 136 134 124
std 3 101 260 101
std 4 203 258 215
std 5 103 105 101

Tabla 3.1: Relacién S/N del continuo de las 5 estrellas estandares de una de las

noches.

En la Tabla , puede observarse que, en general, la relacién S/N es mayor uti-

lizando los flats de cupula que los de lampara, e incluso mayor que sin realizar la
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correccién. Es por este motivo, que decidimos utilizar los flats de ctipula para nues-

tras correcciones, ya que es el més conveniente por tener la relacién S/N maxima.

3.1.2. Objetos

Los objetos observados fueron 6 NPs estandares en flujo (Dopita & Huaj, (1997),
es decir, para las cuales no se han detectado variaciones en el flujo de sus lineas.

Ademas, son NPs poco evolucionadas y por lo tanto compactas.

Cada uno de estos objetos se observé con un tiempo de integraciéon determinado a
partir de su brillo para mantener un equilibrio entre que no saturen algunas lineas
brillantes, pero logrando que aparezcan lineas mas débiles en el azul. Es decir, maxi-
mo tiempo posible antes de que saturen las lineas mas intensas. En la Tabla
puede observase las coordenadas de los objetos y cada uno de sus tiempos de inte-
gracion. Puede notarse ademas, que la nebulosa He 2-182 tiene el menor tiempo de
integracion, es decir, es muy brillante y esto va a notarse en los resultados mostrados

mas adelante.

Objetos PN G e} ) Tiempo
(J2000) (J2000) integracion [s]
HB 4 003.1+02.9 17:41:52.84 —24°42°09.1” 600
HE 2-34 274.14-02.5 09:41:13.90 —49°22’50.2” 1100
HE 2-86 300.7—02.0 12:30:30.25 —64°52’06.7" 800
HE 2-123 323.9+02.4 15:22:19.41 —54°08'14.0” 700
HE 2-182 325.8—12.8 16:54:35.09 —64°14'29.0” 200
STWR 4-10 336.9408.3 16:02:13.02 —41°33’36.7" 1500

Tabla 3.2: Coordenadas y tiempos de integracién de cada una de las NPs observadas.

Los espectros fueron tomados en orden de «, en relacion con su culminacién supe-
rior, de manera de lograr que la distancia cenital de cualquiera de estos objetos sea
menor a 40°. De esta manera se reducen los efectos de refraccion diferencial. Otro

factor a tener en cuenta para reducir este efecto es el angulo de posicién de la ranura;
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lo ideal es que esté orientado en la direccién del dngulo paraldctico (como se men-
cioné anteriormente), ya que la refraccién diferencial genera una elongacién en dicha
direcciéon. CASLEO no cuenta con una correcciéon automatica de este dngulo, y ha-
cerlo de manera manual requiere un tiempo extra y ademéas complica el seguimiento
del objeto, por lo tanto, se resolvid realizar las observaciones dejando fijo el angulo

de posicion de la ranura en 90°.

En la Figura[3.1]se esquematiza cémo afecta lo mencionado anteriormente, al realizar
observaciones desde este observatorio en donde el tamano de ranura es de 2,5”. Puede
notarse que gran parte de la luz azul no logra ingresar por la ranura, generando

asi una pérdida en el flujo de lineas con longitud de onda cortas.

2.5” .

Z=0° =48

1.2”

Figura 3.1: Esquema de refracciéon diferencial a distancias cenitales grandes.

3.1.3. Estrellas estandares en flujo

En cada una de las noches, ademas de los objetos de programa, se observaron entre
5 y 6 estrellas estandares en flujo. En la Tabla puede observarse cada una de
ellas con sus coordenadas y tiempos de integracion. Para realizar esto, se aumento la
ranura a 600 yum de manera de no perder, en lo posible, nada de luz de ellas. Al
utilizar este tamano de ranura, fue necesario también obtener flats de cielo y cipula

en esta configuracion, para luego reducir sus espectros con esos mismos flats.

3.2. Reduccion y extraccion

Previo a comenzar con el proceso de reduccion, se revisaron los bias de cada noche,
descartando aquellos que presenten algin tipo de estructura como “flecos” o “gra-

dientes”, generados en general cuando la temperatura del CCD no esta estabilizada.
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Estrellas Tiempo magnitud Q )
estdndares integracion [s] v (J2000) (J2000)
LTT 3864 500 11.84 10:32:59.7 —35°42759.0”
LTT 4816 800 13.96 12:39:48.5 —49°53’40.8”

CD 32/HD 124613 500 9.79 14:16:23.6 —33°19°07.6”

EG 274 500 11.03 16:24:44.0 —39°15'55.1"

LTT 7379 600 10.22 18:37:41.1 —44°17'22.8”

Tabla 3.3: Estrellas estandares en flujo observadas (Stone & Baldwin, [1983), con sus

coordenadas, magnitudes en el rango 6ptico y tiempos de integracion.

Por otro lado, se verificé el RMS de cuentas en pixeles, en cada uno de los bias;
si existia alguno que se alejaba mucho de resto (debido, por ejemplo, a la presen-
cia de rayos césmicos) se lo descartaba, ya que la distribucién de cuentas debe ser
gaussiana en este tipo de imagenes de calibracién. Para combinar estas iméagenes se
utilizo el promedio y el algoritmo de rechazo minmaz de la tarea zerocombine del

paquete de IRAF.

Por otra parte, se tuvo presente que el CCD generalmente incluye un niimero de filas
o columnas que no son expuestas a la luz; estos pixeles tienen asociado un nimero
de cuentas que no se distribuye como el ruido de Poisson sino que se asocia a la
lectura del mismo CCD: el overscan. El mismo, tuvo que identificarse en los flats
para poder luego restarlo, utilizando para su ajuste un polinomio de Chebyshev de
orden 1, es decir, una recta. En la Figura puede observarse un flat, en donde se

senala la region de overscan.

De igual manera, se identifico la zona en la que incidié la luz para luego recortar la
parte que no estuvo expuesta. Este proceso, en IRAF, se lo denomina trim y puede
identificarse en la Figura [3.3] (izquierda), en donde se delimita la zona iluminada y

la zona en la que no incide la luz.

Una vez realizado todo lo anterior, tanto las NPs como las estrellas estandares
en flujo, se redujeron utilizando el paquete IRAF con el procedimiento estandar,

es decir, restado de bias, overscan, trim, correccion en la direccion de dispersion
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Figura 3.2: Imédgen de calibracion (flat) utilizada para identificar la zona de overscan,

senalada en violeta.
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Figura 3.3: Ejemplo de zona expuesta (delimitada en lineas a trazos violetas) en
donde puede observarse la regién de trim y la iluminacién no uniforme de la ranura
(izquierda), y en la imagen de la derecha este efecto corregido, es decir, el aplanado

en la direccién espacial.

utilizando flats de ctupula y correccién en la direccion espacial, por iluminacién de
ranura, mediante flats de cielo. En la Figura (derecha) puede observarse una

imagen ya recortada (zona de trim) y corregida por iluminacion.

Para esta ultima correcciéon se tuvo en cuenta el siguiente criterio: como no todos
los pixeles tienen la misma ganancia, no todos acusaran la misma cantidad de cuen-
tas; entonces se realizd una comparacién entre la maxima y la minima cantidad de
cuentas en la direccién espacial del espectro bidimensional. Si la caida en la ilumi-

nacién de un extremo al otro de la ranura superaba el 2% (criterio del manual de
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IRAF) entonces se corregia por flat en esta direccién; caso contrario, no se realizaba
el aplanado de campo en la direccion espacial. La tnica noche que no fue necesario
aplicar esta correccidn, fue la de 03/05/17 ya que la caida en iluminacién era menor

del 2%.

Finalmente, se eliminaron los rayos césmicos de todas las imagenes utilizando la
tarea cosmicray. En esta tarea se obtiene un archivo de salida que muestra los
parametros de los candidatos a rayos cosmicos detectados, y el umbral de relacién de
flujo utilizado. Dicho umbral puede modificarse a criterio de quien reduce, generando

de esa manera la eliminacion de los mismos posteriormente.

En cuanto a la extraccién (tanto de los espectros de las NPs como de las estrellas
estandares en flujo), se utilizé la tarea apall de IRAF en donde, por defecto, elige
una linea de emision y selecciona una ventana de extraccién del ancho del FWHM
de la linea elegida. En la Figura se muestra el espectro bidimensional de una
de las NPs utilizadas, en donde puede observarse la emision débil del continuo (lo
cual sucede para todos los espectros de NPs). Es por ese motivo que se requiere
identificar una linea de emision en el espectro bidimensional y realizar la extraccién
utilizando a ésta como referencia. Para el caso de las estrellas estandares, la ventana

de extraccion se eligio de manera tal de cubrir toda la luz de la misma.

[N | N v [ ] '
/ : //‘ /
Lineas de emision Lineas de cielo Continuo de la
nebular estrella central

Figura 3.4: Espectro bidimensional de la NP Hb 4, tomado desde CASLEO con la
red de 300 1/mm.

Por otro lado, también se eligieron ventanas para el restado de fondo de cielo, de
ambos lados de la linea referenciada, cercanas a la misma pero teniendo precau-
cién de no tomar parte de su flujo. Estas ventanas se tomaron pequenas de manera
de evitar el ingreso de rayos cosmicos. En la Figura |3.5| puede observarse la ven-

tana de extraccion utilizada para las NPs (izquierda) y para las estrellas estandares
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(derecha), como asi también las pequenas ventanas para la extracciéon de fondo.

T 35000 [ T T T T T 3

3000 —

30000 [— —
2500 —
25000 — —
2000 —
20000 — —

1500 —
15000 — —

1000 — 10000 - -

500 — 5000 — —

o R e E———

Figura 3.5: Ejemplo de ventanas de extraccion utilizadas para objetos de programa
(izquierda) y estrellas estdndares (derecha). Nétese el tamano y la ubicacién de las

ventanas para el restado de cielo.

3.3. Calibracion en longitud de onda

Tanto para las NPs como para las estrellas estandares, se utilizé la lampara de
CuNeAr para calibrar los espectros en longitud de onda, la cual devuelve una cali-
braciéon buena en el rojo y menos precisa en el azul. Para realizar esta calibracién,
se utiliz6 un atlas de lineas de dicha ldmpara, de la red de 300 1/mm, proporcionado

por el observatorio.

La elecciéon de esta lampara genera incertezas en las mediciones de flujo. Por ejemplo,
si tenemos en cuenta variaciones de 10A en las lineas, esto afectard a la calibracién
en flujo; pero al utilizar los flujos de las estrellas estandares catalogados cada 50A
(como en este trabajo) la incerteza serd despreciable. Por lo tanto, la calibracién en

longitud de onda no afecta mucho en las incertezas generales.

3.4. Calibracion en flujo

Como se mencioné anteriormente, se observaron entre 5 y 6 estrellas estandares

en flujo para poder realizar la calibraciéon en flujo de los objetos de interés. Estas
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estrellas también fueron observadas de manera de minimizar los efectos de refraccion
diferencial. Sin esta calibraciéon no se puede obtener ningtin parametro fisico de las

NPs, es decir, no se pueden realizar cocientes de lineas.

Algunas de las incertezas tenidas en cuenta dentro de la calibracion en flujo, son las

que se describen a continuacion.

3.4.1. Cantidad y bineado de estrellas estandares

La cantidad de estrellas estandares a observar es un factor tenido en cuenta, ya que
mientras mas se observen, mejor calibracién en flujo se obtendra. De hecho, lo ideal
es observar una estrella luego de cada objeto de interés; esto requiere mucho tiempo
de observacién, motivo por el cual decidimos observar entre 5 y 6, distribuidas a lo

largo de toda la noche.

Ademas, el bineado de las estrellas estdandares es otro factor de incerteza ya que
estas estrellas tienen catalogado su flujo cada cierto intervalo en longitud de onda.
Hay diferentes catdlogos que reportan el flujo en distintos intervalos de \. En este
trabajo se utilizé el de Stone & Baldwin! (1983) que cataloga el flujo de estas estre-
llas, ubicadas en el hemisferio sur, en intervalos de ~50 A, pero existen otros que
presentan flujos cada 6 A por ejemplo. Mientras menor sea el intervalo, mejor serd la
calibracion en flujo. En la Figura|3.6|se puede observar el catalogo utilizado de flujo

de estrellas estandares.

3.4.2. Coeficientes de extincion atmosféricos

Otro factor a tener en cuenta son los coeficientes de extincién atmosféricos, que son
quienes reflejan cémo absorbe la atmdsfera en el lugar de observacién. En la Tabla[3.4]
se listan los valores de dichos coeficientes tomados de la pagina de CASLEQO; puede
observarse que los valores varian ano a ano, y que los tltimos datos son de hace 3
anos. Para este trabajo hemos utilizado los tltimos valores reportados que corres-

ponden al ano 2015. Es sabido que estos coeficientes de extincion pueden variar no
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A LTT 377 LTT 1020 EG 21 LTT 1788  LTT 2415  LTT 2511 L745-45A  LTT 3218  LTT 3864
3200 12.96(1) 13.17(2 11.45{1 14,57(3 13.57{0) 13.75(2) 13.67(1 12.44(1 13.73(3)
3350 12.69(1) 12.8701 11.3801 14.30(2 13.36{2) 13.64(1) 13.49(2 12.31(1 13.49(2)
F400 12, 58 12,84 11.41 14.16¢6}  13,33(2) mmans 13.441d) 12.2608) 18.27(8)
3450 12,81 12,78 11.47 14, B8(5) 13,3404} 13,62 13.4504) 12.3000) 13. 34011}
3500 12.53(1) 12.67(1) 11.43{0) 14,19(3} 13.27{2) 13.62(1) 13.81(2) 12.27(1) 13,34(2)
3671 13,80 12,74 11,54 I4.1874) 18, 29¢0) 13,85 13.435) 12.33(5) 13.492(8)
3638 12,48 12,58 11,50 4. 0804} 18, 21(8) 13.88 13.31¢8) 18, 8401) 13, 8304)
704 12,33 12,51 11. 50 14, 041041 15.1871) 13,68 13, 3505) 15, 26(5) 18.23(8)
e 18,18 12,43 11,583 13,8713} 18.82(1) 13,88 13, 3371) 18.28(1) 18.88(8)
3862 12.02 12,52 11,48 13, 7E(3) 12.72(1) 13,84 13.18(4) 12.34(8) 18.8508)
4038 11.76 12.12(3) 11.28 13.6002) 18, 8§5(1) 13,87 15, B0(8) 11.98(8) 12.86(4)
4167 11.66(1) 12.02(0) 1.15{1) 12.53(1) 12.48(2) 13.67(2) 13.16(2) 11.88(0) 12.57(3)
4285 i1.66 1.0803) 11.18 13.53(1) 12.4811) 12,88 13, 18(7) 11.8671) 12, 57(8)
4464 i1.53 11,8802 11,12 13.42(3) 12.4002) 13,85 13.08(5) 11.68(1) 18.43(8)
4566 11.49(1) 11.79(1) 11,1201} 13.40(2) 12.36(2) 13,73(1) 13.09(2) 11.82(1) 12.40(1)
4678 11,41 11,7813} 11.1% 13, 36(4) 12,34r8) 1372 13.07(10)  11.78(2) 18.36(1)
4785 11,28 11.88(1) 11,28 18.30¢1) 12.8178) 13,77 13.08(5) 11.8804) 18.3001)
5000 11.36(2) 11.65(0) 11.28(2) 13.25(1) 12.28(1) 13.92(2) 13.07(1) 11.83(1) 12.27(1)
5130 11.32 11.60(8) 11,25(3) 13.16¢3) 15, B3(&) 13, 8479) 13.07(5) 11.8373) 18.8478)
5263 11. 28 11.56(3) 11,2201} 13.1801) 15, 185} 13, 86¢3) 13.01(3) 11.8004) 13.18(1)
s420 11,28 11.582(d} 11.3800) 13. 1441} 18, 1803} 13, 88(1) 13.0404) 11.8614) 18.20(8)
5556 11.19(1) 11.48(1) 11.39(1) 13.10(1) 12.18(1) 13.81(2) 13.01(3) 11.83(1) 12.12(2)
s700 11.19 11.44(3) 11.4601) 13.068(3) 18,1273} 14.0205) 13.0473) 11.8871) 18,08(1)
5840 11,14 11.43¢2) 11,4402} 13,0401} 18,1061} 14.0701) 12.87(8) 11.58818) 12,128(1)
S850 11.18 11,4103} 11,5800} 13,0902} 12,1202} 14,0807} 18.85(8) 11.8973) 12,03(8)
6056 11.13(0) 11.38(0) 11.53{0) 13.04{1) 12,1101} 14.01(2) 13.02(2) 11.88(1) 12.04(1)
8180 e 11.27(5) 11.58(1) 12,88 12,16 13,85 18. 01 11.8278) 18,08(5)
[-25 7/ —— 11.36(4) 11.81(0) 12,96 12.07 14,02 13. 08 11.85(8) 11.5806)
436 e 11, ZE(E) 11.68(3) 12,08 12,08 14,08 13,08 11.54(8) 11.58(8)
840 ——eee 11.27(7) 11,8312} 15.03 12,13 14, 20 13,08 12.14 11,98

6790 11.06(1) 11.26(1) 11.71{1) 12.97(1) 12.06{1) 14.15(2) 13.03(2} 11.98(2) 11.98(1)
L 11.23r2) 11.78¢2) 12.82¢1) 12,08 14, 20 12,85 11,5674) 11.55(2)
7250 — 11,25¢8) 11.83(8) 15.97(8) 15,17 14, 28 12,08 18.06011)  11.87(5)
L i1.22(6) 11.83(3) 12,93(3) 12,08 14, 30 13,08 11.59(1) 11.5404)
7550 11.04{0) 11.21(1) 11.87(1) 12.98(2) 12.0441) 14.28(4) 13.11(2) 12.03(2) 11.94(1)
7780 —m——— 11,87 11.87(4) 18,8702} 11,88 13,14 12.08 11,93(4)
7890 1.87 11.55(4) 18,845} 17.85 13,08 12.08 11,8406}
7890 11,25 5N 7T 7 R— 18,14 13.12 18.10 11,5304}
8050 11,81 e ——— 11,84 13,28 128,17 11.8774)
a180 P I— B —— —— —— ———— 11.91(6)
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Figura 3.6: Flujo de estrellas estandares utilizado en sus respectivos intervalos de

longitud de onda (IStone & Baldwinl, |1983|).

solo con el paso de los anos, sino que también presentan variaciones estacionales e

incluso durante la misma noche de observacién (Leinert et al., [1998)). Por lo tanto,

este parametro resulta una fuente de incerteza la cual es dificil de evaluar y mas atn

si el sitio de observacion no esta lo suficientemente caracterizado.

Para evaluar la influencia de este factor, decidimos calibrar en flujo uno de los es-
pectros de la NP Hb 4, variando los valores de extincién de CASLEO del 2015:
aumentamos y disminuimos un 20 % cada uno de ellos y calibramos. Una vez reali-
zado esto, se midi6 el flujo de algunas lineas distribuidas en todo el rango espectral.
En la Tabla [3.5| puede verse la comparacién del flujo de las lineas espectrales de

una de las NPs, al cambiar la constante de extincién. En la misma se observa que
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mag / color Junio 2010 Marzo 2011 Diciembre 2014 Enero 2015
U-B 0.18 £0.01 0.26 + 0.01 0.34 £0.03  0.26 £ 0.01
B-V 0.12+0.01 0.11 £ 0.01 0.19+0.02  0.12 £ 0.01
V-R 0.05 £ 0.01 0.04 £ 0.01 0.01 £0.02  0.04 £0.01
R-I 0.06 +£0.01 0.05=*0.01 -0.01 £0.03 0.02 £ 0.01

\% 0.14 £0.01 0.13 &£ 0.01 0.16 £0.01  0.23 £ 0.01

Tabla 3.4: Coeficientes de extincion atmosféricos reportados por la pagina de

CASLEO.

los valores son aproximadamente iguales. Por lo tanto, puede concluirse que el cam-
bio de coeficientes de extincién no altera de manera significativa la medicién de
flujo. Entonces, utilizar valores estimados hace tres anos no representa una fuente
de grandes incertezas. En la misma Tabla, se compara con valores de flujo de las
mismas lineas luego de haber calibrado utilizando los coeficientes de extincion del

observatorio CTIO, valores que se encuentran dentro de la base de datos del IRAF.

Lineas Coeficientes Aumentados Disminuidos Con valores
del anio 2015 un 20 % un 20 % de CTIO
7061 1,43 x 10713 1,47 x 10713 1,45 x 10713 1,46 x 10713
6548 5,93 x 1071 5,94 x 1071% 5,95 x 1071* 5,95 x 10713
6563 4,97 x 10712 4,97 x 10712 4,97 x 10712 4,97 x 10712
6584 1,69 x 10712 1,69 x 10712 1,69 x 10712 1,69 x 10712
4861 4,42 x 10713 4,45 x 10713 4,43 x 10713 4,43 x 10713
4338 1,29 x 10713 1,29 x 107% 1,30 x 107"% 1,30 x 10713

Tabla 3.5: Flujo en lineas espectrales de la NP Hb 4, cambiando los valores en
coeficientes de extincién. La columna 2 tiene los datos reales utilizados en todo
el trabajo; la columna 3 los valores aumentados un 20 %; la columna 4 los valores

disminuidos un 20 %; la ltima columna utilizando los valores del observatorio CTIO.

En otros observatorios, por ejemplo Gemini, poseen telescopios adicionales con la

funcién exclusiva de medir estos coeficientes a lo largo de toda la noche, reduciendo,
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en principio, esta incerteza.

3.4.3. Calidad de las noches

Para evaluar la calidad de las noches, se tuvieron en cuenta tres factores: el RMS
obtenido mediante la tarea sensfunction, el seeing y la opacidad del cielo. A conti-

nuacién se detallan cada uno de estos factores:

1. Tarea sensfunction: es una tarea dentro del paquete de IRAF, que realiza una
correccion debido a los efectos que alteran la distribucién espectral de la es-
trella estandar, como por ejemplo los generados por la atmésfera. Trabaja con
una funcion sensibilidad que refleja todos los efectos que generan que el es-
pectro tomado se aleje del espectro catalogado. En la Figura puede verse
una representacion del continuo de la estrella estandar observada junto con la
catalogada, de manera que la funcién sensibilidad es tal que al multiplicarlo
por el continuo observado, devuelve el catalogado. En la Figura |3.8| se puede
observar un ajuste realizado con esta tarea. En el mismo aparecen las 5 es-
trellas estandares y sus flujos en cada intervalo catalogado. Si la noche fuese
fotométrica, es decir, ideal para observaciones, las curvas deberian estar super-
puestas y sus residuos serian pequenos. También se observa que la dispersion
es mayor en el rango de longitudes de onda cortas, esto puede deberse a que
hay dos efectos presentes: el instrumento es menos sensible en el azul y, como
la ranura no estd orientada en la direccion del angulo paralédctico, la refraccion
diferencial se manifiesta afectando estas longitudes de onda (ver Seccién [2.5)).
Por otro lado, estos valores de RMS de la tarea sensfunction cambian noche a
noche. En la Tabla[3.6) puede verse la cantidad de estrellas estandares tomadas
por noche y los RMS de la tarea sensfunction de cada una de ellas. Se observa
que la mayor dispersion fue en la tercer noche, mientras que la menor, en la

segunda.

2. Efecto de seeing: para poder estimar los valores de seeing a lo largo de la noche,

se realizaron mediciones del FWHM del continuo de las estrellas estandares
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Figura 3.7: Representacién de correcciéon con funcién sensibilidad: la curva roja
representa el continuo de la estrella estandar observada, mientras que la negra, la que
esta catalogada. Entonces la funcion sensibilidad generada por la tarea sensfunction

es tal que al multiplicarla por la curva roja devuelve la curva negra.
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Figura 3.8: Ejemplo de ajuste con la tarea de IRAF y residuos para cada estrella

estandar.

utilizando el espectro bidimensional. Los datos obtenidos hubo que multipli-
carlos por la escala de placa (ver Seccién , para pasarlos a unidades de

segundos de arco. Los variaciones del seeing a lo largo de la noche se mues-
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Noches Numero RMS

estandares sensfunction

29/04/17 5 0.0903
30,/04/17 6 0.0581
01/05/17 5 0.4724
02/05/17 5 0.3639
03,/05/17 5 0.3320

Tabla 3.6: Resumen de bitdcora de observacién y el RMS del ajuste de la tarea

sensfunction.

tran en la Figura donde puede observarse la tendencia a que este valor
aumente a lo largo de la noche. Noétese que la mejor noche de acuerdo con la
Tabla [3.6] coincide con la noche que mantuvo el seeing més estable, que fue la

del 30/04/17.

FWHM[arcsec]

2 - T T T
2 4 6 8
Tiempo[horas]

Figura 3.9: Estimacion del valor del seeing a lo largo de cada una de las noches

(IMari et al.l, |2()18P.

3. Opacidad del cielo: finalmente se evalué como cambiaban los valores de flujo
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de los objetos a lo largo de cada noche, en funcion de la distancia cenital. Para
esto, se midié la linea de [OIII] 4959A de una de las NPs, en sus distintos es-
pectros, y se compararon sus valores con la distancia cenital. En la Figura|3.10
se muestra los resultados de estas mediciones en puntos violetas y verdes, y
puede observarse que en la tercer noche (puntos de la Figura en color verde)
la dispersion es la maxima, resultados que coinciden con el valor maximo de

RMS del ajuste de la tarea sensfunction.

500000
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®

< 300000} ®
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X
=

200000|

[}
100000}
[}
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Figura 3.10: Flujo de la linea 4959 A en funcién de la distancia cenital. Los puntos
verdes corresponden a las mediciones de la tercer noche, los violetas al resto de las

noches.

Por lo tanto, para poder evaluar la calidad de las noches, puede utilizarse cualquiera

de los tres métodos, ya que pudo demostrarse que sus resultados coinciden.

3.5. Desenrojecimiento

Cuando la luz atraviesa un determinado medio, es absorbida y dispersada de manera

tal que la intensidad que se recibe de la misma estd dada por la expresién:

I(\) = L(\)107</™ (3.5.1)
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donde ¢ es la denominada constante de extincién y nos habla de cuanto material
atraveso la luz, y f(A) es la funcién de extincién que describe de qué manera esta ab-
sorbiendo este material. Por lo tanto, conociendo ¢ y f()), se pueden desenrojecer

el flujo de las lineas espectrales.

Existen dos maneras de determinar la constante c: a través del decremento de Balmer
o usando observaciones en radio. Estas dos formas de determinacion son diferentes,

por lo tanto, puede considerarse que esta es la primer fuente de incertezas.

Si utilizamos el decremento de Balmer y medimos, por ejemplo, Ha/H 3, la Ecuaciénm

puede escribirse como:

I(HB) Iy(HP) 1 QClf (o)~ (HB)
I(Ho) Iy(Ha)

es decir,
B 1 N I(Hoa)/I(HP)
) = )~ FHB) °® To(Ho) [1o(H7)

(3.5.2)

en donde Iy(\) es el flujo intrinseco, I(A) el observado y f(\) es la funcién de enro-
jecimiento interestelar. De esta tultima funcion existen varios valores, en particular
en el paquete de IRAF hay tres (ccm, gal y jbk). Para tener una idea de cuédnto
cambian estos valores, veamos un ejemplo: si [(Ha)/I(HS) = 9,46 y el valor tedrico

es In(Ha)/Io(H ) = 2,86, los valores de ¢ dependiendo de f(\) son
» ¢ = 1,745 (ccm)
= ¢ = 1,683 (gal)
. = 1,569 (jbk).

Por lo tanto, el valor de ¢ dependera de la funciéon de enrojecimiento utilizada,

llegando asi a la segunda fuente de incerteza.

Por otro lado, las distintas f(A) dependen, a su vez, del valor del cociente:

Ay

YT EB-)

(3.5.3)
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valor que da una idea de las caracteristicas del material absorbedor. Este valor fue
calculado por diferentes métodos en varias regiones del cielo, tomando como valor
mas aceptado para nuestra galaxia R = 3,0 £+ 0,3, estimado por |Hiltner & Johnson
(1956)). Es un valor que no se mantiene constante en algunas regiones de la galaxia
donde existe alto enrojecimiento (por ejemplo en el bulge). En general el valor més
utilizado de R es 3,1 (Seaton, 1979)), pero no necesariamente todos los trabajos
publicados reportan ese valor. Por lo tanto, f(A) — f(A, R), convirtiéndose asi en

la tercer probable fuente de incerteza.

Otra aproximacion que se tiene en cuenta es el tipo de nebulosa con la que se

esta trabajando, es decir, Caso A y Caso B.

El Caso A asume que todo fotén emitido en la nebulosa, logra escapar de ella sin ser
absorbido. Este caso es una buena aproximacion para nebulosas gaseosas que son
Opticamente delgadas en todas las lineas de HI. Una nebulosa con estas caracteristi-

cas tendria muy poca cantidad de gas y por lo tanto, baja densidad electronica.

El Caso B asume que todo fotén emitido de la serie de Lyman es inmediatamente ab-
sorbido por la nebulosa. Si bien este caso es mas realista que el anterior, la situacién
real serfa un caso intermedio entre ambos. De esta manera llegamos a la cuarta

fuente probable de incerteza.

Ademas, volviendo a los valores del decremento de Balmer tedricos utilizados, puede
observarse en (Osterbrock| (1989), que los datos brindados dependen de una T, y N,
dadas, es decir, que valores medios de dichas cantidades, no tienen catalogado su
valor, por lo tanto, en el momento de utilizar algiin valor tedrico hay que realizar una
aproximacién extra sobre su temperatura y densidad electronica. Esto nos genera la

quinta fuente de incerteza.

Finalmente, hay que tener presente que el decremento de Balmer puede calcularse
usando varios cocientes, por ejemplo, Ha/H 3, Hy/H3, Hj/Hp, etc. Por lo tanto,
los resultados obtenidos con cada uno de estos cocientes serd levemente diferente,
introduciendo de esta manera una sexta fuente de incerteza. Una pregunta que puede

hacerse es ;qué hacer con estos valores levemente diferentes de ¢ calculados mediante
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distintos cocientes? ;Promediarlos? ;Quedarse con la constante calculada a partir
de Ha/Hp ya que es la que tiene mayor relacién S/N? ;Hacer un promedio pesado
usando la S/N como peso? La respuesta dependerd del criterio de quien realice el

trabajo.

Como vemos, hay al menos 6 factores que pueden generar discrepancias en la ob-
tencion de la constante de extincién utilizando la Ecuacion [3.5.2] lo cual demuestra

lo dificil de evaluar la incerteza de este parametro.

En este trabajo, para desenrojecer los espectros de las NPs, y de esa manera poder
realizar cocientes de lineas de emision, se utilizo la tarea deredden del paquete IRAF

en donde se especifican algunos pardmetros como:

» La razdén entre absorcién total en el éptico y el exceso de color (B-V), dada por
R = %. El valor de este cociente mas utilizado, en particular el usado por
defecto en el paquete IRAF, es R = 3,1 (Seaton, |1979), valor que decidimos

adoptar para nuestro trabajo.

» Extincion del medio interestelar, para lo cual se utiliza el cociente entre dos
lineas de emisién (en nuestro caso utilizamos el cociente Ha/H ) y alguna
funciéon de enrojecimiento interestelar, en donde se tiene en cuenta un valor

teodrico de dicho cociente. En este trabajo se utilizo

cs = 2,84 log <[(HO‘)/I<H5))

2,86
expresion tomada de Giammanco et al.[ (2011]), en donde la funcién de extincién

interestelar es 2,84 y el valor del cociente tedrico 2,86.

Para tener en cuenta, existen otras expresiones tales como:

cs = 3,125 log (%) (Frew et al., 2013)

cs = 2,703 log (%;;Hﬂ)) (Osterbrock, [1989)

en donde se utilizan distintos valores de funciones de extinciéon y cocientes

tedricos.
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Por otro lado, no debemos olvidarnos que trabajamos con NPs estandares en flujo,
es decir, objetos que son compactos; esto significa que al tomar un espectro de estas
nebulosas, inevitablemente se esta tomando, ademas, un espectro de la estrella cen-
tral. Esto genera, que al medir el flujo nebular de alguna linea, se est4 midiendo junto
con ella el flujo de la linea de absorcién producida por la estrella central. La Figu-
ra3.12| representa algunos modelos de ajustes, para medir lineas de emisiéon nebular
y de absorcién estelar, para ejemplificar este efecto. Este problema no esta presente
en NPs extensas, en donde puede separarse la parte nebular de la estelar. En la
Figura se realiza una comparaciéon entre una NP compacta y una extendida, y
la posible forma de evitar este efecto en la extendida ubicando la ranura adecuada-

mente.

IC 418 HB 4

Figura 3.11: Representacién de la ranura en una NP extendida (izquierda) y una

compacta (derecha).

En la Tabla se realiza la comparacion de los valores de coeficientes de extincién
cs obtenidos en este trabajo (y sus respectivos RMS), con los valores publicados en
la literatura. También se lista el tipo espectral de la estrella central de cada NP
(ECNP). Puede observarse que los valores de dicha constante difieren con los re-
portados en otros trabajos y se puede atribuir estas diferencias al uso de distintas
expresiones para calcular la constante (como se mencioné anteriormente), observa-

ciones realizadas con otros detectores (no con CCD), o a las incertezas propias del

proceso de medicion. Ademas, so6lo el trabajo de (1976) reporta su valor con
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Figura 3.12: Ajustes de modelo para observar los perfiles de absorcion estelar

(Mendez et al., [1988)).

una incerteza asociada: cg = 1,52£0, 09. En nuestro caso adoptamos como incerteza
la desviacién estandar, teniendo en cuenta que dicha constante fue calculada para

cada uno de los espectros tomados.

Objeto cg  RMS cg Tipo Espectral Valores cg
ECNP (1) otros trabajos

HB 4 1,64 0,04 [(WO3] 1,98 (4), 1,52 (5), 1,94 (6)
He 2-34 2,59 0,08 - 2.8 (2)

He 2-86 1,83 0,05 [WC4] 2,17 (2)

He 2-123 1,51 0,04 WELS 1,66 (2), 1,68 (6), 1,62 (7)
He 2-182 0,16 0,07 O(H) 0,5 (2), 0.25 (6)
StWr 4-10 0,87 0,06 - 1,42 (2), 0,95 (3)

Tabla 3.7: Valores de coeficientes de extincién comparados con otros trabajos. (1):
Weidmann & Gamen (2011Db)), (2): Tylenda et al. (1992)), (3): Cavichia et al.| (2010),
(4): Stasinska et al. (1992), (5): |Cahn| (1976), (6): |Shaw & Kaler; (1989), (7): |Gérny

(2014). Nétese los bajos errores (RMS) en nuestros valores.

Ademas, para el caso de una NP extensa, si bien no se estaria tomando un espectro de
la estrella central, la distribucion de polvo en la misma nebulosa no necesariamente
es homogénea y por lo tanto si pasamos la ranura por diferentes lugares (sin tomar
la estrella central) podriamos obtener otros valores en las mediciones. En particular,

al tomar cociente de lineas y determinarse el coeficiente de extincion interestelar, en
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las NPs extensas se obtienen valores distintos de coeficiente para distintas zonas de

la NP. Un ejemplo de esto, es el trabajo de [Walsh et al. (2016), en donde mapean

el coeficiente de extincién en distintas zonas de una NP, utilizando un espectrégrafo
con unidad de campo integral IFU (por sus siglas en inglés Integral Field Unit).
En la Figura |3.13| se observan sus resultados, en donde puede notarse que distintas

zonas de la NP tienen distintos valores de cg.

c(HP) +0.25
T T T T
+0.20
g +0.15
s
-10 ' : +0.10
_2[] -
| | | | | +0.05
20 10 0 -10 =20 =30

Ao (arcsec)

Figura 3.13: Distribucion de valores de cz en la NP extensa NGC 7009 (Walsh et al.,

o

3.6. Primeros resultados, una evaluacion de la in-

certeza

En la Tabla [3.8] se puede observar la cantidad de espectros observados por noche
de cada objeto, dando un total de 106 espectros. De cada uno de ellos se eligieron
entre 15 y 20 lineas de emision para determinar el valor medio de flujo y su RMS,

generando en total alrededor de 1600 mediciones.

Teniendo en cuenta todos los factores mencionados para estimar la incerteza total (o)
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Objeto Hb 4 He 2-34 He 2-86 He 2-123 He 2-182 StWr 4-10

29/04/17 4 2 3 3 3 3
30/04/17 3 3 4 3 3 4
01/05/17 5 3 3 4 4 3
02/05/17 5 3 1 3 1 4
03/05/17 4 4 4 3 4 4
Total 21 15 18 16 18 18

Tabla 3.8: Total de espectros tomados por objeto y por noche.

del valor de flujo (I(\)), se determing el error porcentuall} Los resultados obtenidos
para la NP Hb 4 se muestran en la Figura [3.14] Los paneles superiores muestran
el espectro observado y reducido, mientras que en el panel inferior se observa la
distribucién de errores porcentuales obtenidos, en funciéon de la longitud de onda
de las lineas seleccionadas para medir su flujo espectral. Las Figuras |3.15 son

similares a la anterior, para el resto de las NPs.

L El error porcentual fue determinado utilizando la expresién %ﬁf;o
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Figura 3.14: Resultados para la NP Hb 4. El primer y segundo panel muestran el es-
pectro de la NP obtenido, separado en la mitad del rango espectral tomado. El tercer
panel muestra, en puntos violetas, la distribucién de errores porcentuales obtenidos

en las lineas espectrales seleccionadas, distribuidas en todo el rango espectral.
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Figura 3.15: [dem Figura|3.14

para la NP He 2-34.
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Figura 3.16: [dem Figura [3.14] para la NP He 2-86.
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Se observa, a priori, que los errores porcentuales aumentan para longitudes de onda
mas cortas. Pero, al hacer una comparacién entre todos los resultados obtenidos para
las seis NPs, se puede observar que la NP He 2-182 presenta un error porcentual que
se mantiene relativamente estable a lo largo de todo su rango espectral. Este es el
objeto que en la Seccién se resaltd por su corto tiempo de exposicion debido a

su gran brillo.

Podemos concluir, entonces, que el error porcentual de las mediciones en flujo de
lineas de emisién, depende principalmente de su relacion S/N. Es decir, la calibracién
en flujo en espectros tomados de CASLEO para lineas con relacién S/N alta, es ra-
zonablemente buena, teniendo incertezas varian desde ~ 3 % hasta ~ 8 %, mientras
que para lineas con baja S/N, estos valores oscilan entre ~ 15% hasta ~ 35% de

eIror.



Capitulo 4

Lineas de control

En este capitulo, se analiza un método rapido para poder evaluar la calidad de los
datos obtenidos desde CASLEOQO. Para esta parte del trabajo se utilizaron espectros
tomados en anos anteriores, desde dicho observatorio, y se eligieron lineas de control
que son ttiles para espectros de baja resolucién. Midiendo el flujo de dichas lineas,
y por medio de la propagacion de errores, le asociamos una incerteza a los cocientes

de lineas de control utilizados, para asi compararlos con datos de la literatura.

4.1. Seleccién de espectros a utilizar

En las Secciones anteriores, se trabajo con espectros tomados desde CASLEO con
la red de 300 1/mm de s6lo 6 NPs, con el fin de encontrar las incertezas en el
flujo de las lineas espectrales. De esos objetos s6lo uno tenia presente las lineas del
He de interés. Es por este motivo que para poder realizar el andlisis de lineas de
control, fue necesario la bisqueda de mas espectros que hayan sido tomados desde
dicho observatorio, con la red mencionada y que contengan las lineas de interés.
Para esto, entonces, se utilizaron los datos tomados por Weidmann (2009) desde
dicho observatorio en su tesis doctoral. En ella, se encuentran mas de 400 espectros
tomados con diferentes redes (desde la de 300 1/mm hasta la de 1200 1/mm). Por lo

tanto, se seleccionaron aquellos tomados con la red de interés y luego se analiz6 a

26
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cada uno de ellos en busca de las lineas de Hel y Hell. Finalmente, se encontré que

s6lo 17 espectros cumplian con todos estos requisitos. En la Tabla se muestran

los espectros utilizados en esta parte del trabajo: el primero (Hb 4) es uno de los

objetos utilizados en la primer parte de este trabajo, mientras que el resto son los

obtenidos de la manera detallada anteriormente.

Objeto PN G a ) Fecha Tiempo
J2000 J2000 observacién integracién (s)
Hb 4 003.1402.9 17 41 50.00 —24 41 59.20 30/04/2017 600
Hb 6 007.24-01.8 17 55 07.03 —21 44 40.04 23/03/2006 3600
NGC 6644 008.3—07.3 18 32 34.70 —25 07 44.20 03/08/2006 2700
NGC 7009 037.7—34.5 2104 10.81 —11 21 48.58 02/08/2006 1000
NGC 6790 037.8—06.3 19 22 56.96 -+01 30 46.46 12/08/2008 350
BoBn 1 108.4—76.1 00 37 16.03 —13 42 58.60 05/08/2006 3600
Y-C 2-5 240.3+07.0 08 10 41.64 —20 31 32.30 11/04/2007 3600
PB 2 263.0—05.5 08 20 40.18 —46 22 58.50 11/04/2007 1200
PB 4 275.0—-04.1 09 15 07.74 —54 52 43.87 10/04/2007 3600
IC 2553 285.4—05.3 10 09 20.85 —62 36 48.50 10/04/2007 300
He 2- 51 288.8—05.2 10 35 45.72 —64 19 11.56 11/04/2007 3600
IC 2621 291.6—04.8 11 00 19.99 —65 14 57.80 24/03/2006 3600
IC 4663 291.6—04.8 1100 19.99 —65 14 57.80 12/08/2008 3500
NGC 5307 312.3+10.5 1351 03.32 —51 12 20.77 10/04/2007 1500
NGC 5979 322.5—-05.2 154741.16 —61 13 05.60 03/07/2007 1500
He 2-141 325.4—04.0 1559 08.85 —58 23 52.80 03/07/2007 3600
IC 4699 348.0—13.8 18 18 32.04 —4559 01.73 10/08/2007 2200
IC 1297 358.3—21.6 19 17 23.45 —39 36 46.40 05/08/2006 800

Tabla 4.1: NPs utilizadas para la medicién de lineas de control. La primera (Hb 4)

es una de las observadas para la primer parte de este trabajo, mientras que el resto

fueron obtenidas de [Weidmann, (2009).
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4.2. Medicion de lineas

4.2.1. Ajustes de perfiles gaussianos

El primer distorsionador del perfil de una linea de emisién en una regién HII, y
en particular de una NP, es la velocidad de expansion. Es decir, la linea se va a
desdoblar de manera de tener una componente corrida al azul y la otra hacia el rojo,
correspondiente a las capas de la nebulosa, tanto de aquellas que se alejan como las
que se acercan (ver Secci6n . Para poder tener alguna posibilidad de observar
ambas componentes es necesario tomar un espectro echelle, ya que las velocidades

de expansién de estos objetos son, a lo sumo, de 40 km/s (ver Figura [1.10)).

Ahora bien, asumiendo que tenemos un espectro de alta resolucién (por ejemplo,
tomado con un espectrografo echelle) y logramos resolver individualmente ambas
componentes, el perfil de las mismas serd la convolucién de diferentes factores de

ensanchamiento de linea:
1. Ancho instrumental de la linea, el cual sigue un perfil gaussiano;
2. Ensanchamiento térmico, también con un perfil gaussiano;
3. Ancho natural de la linea, siguiendo un perfil de Lorentz;
4. Movimientos macroscopicos, como campo de velocidades o turbulencia;
5. Ensanchamiento colisional;
6. Ensanchamiento producido por el proceso de reduccion.

La combinacion de un perfil gaussiano y algunos lorentzianos da como resultado el
denominado perfil de Voigt. Lejos del centro de la linea predomina el perfil lorenz-
tiano, ya que la gaussiana decae exponencialmente hacia las alas del perfil. Por lo

tanto, en el centro domina el perfil de gaussiano.
Por otro lado, si se cumple que:

= Se trabaja con observaciones con una S/N media o baja y una resolucién media

o baja, es decir, exceptuando espectros de alta resolucién y con altisima S/N
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(espectros de estas caracteristicas son muy raros para regiones HII por ser

objetos débiles);

= Las condiciones fisicas medias en regiones de gas ionizado son temperaturas
altas (por lo tanto, podemos despreciar el perfil de Lorentz en el centro) y
densidad electrénica baja (es decir, no hay ensanchamiento colisional) (ver

Figuras [1.§ y [L.9), condiciones que se cumplen en NPs;

entonces, si ademas despreciamos los factores de ensanchamiento 4, 5 y 6, podemos

decir que el perfil es gaussiano.

Por lo tanto, en este trabajo, para la medicion del flujo de las lineas, se ajustaron a

las mismas una funciéon gaussiana utilizando el paquete IRAF.

4.2.2. Incertezas en el proceso de medicion

Teniendo en cuenta que hay distintos métodos o software utilizados para la medicion
de lineas espectrales, como asi también diferentes criterios para, en particular, ajus-
tar la altura del continuo, se decidi6 realizar un experimento en donde se contemple

este problema, es decir, las incertezas asociadas al proceso de medicién mismo.

Para esto, elegimos un espectro (de los tomados desde CASLEO con la red de 300
1/mm) y 6 lineas en él, una de las cuales fue Hf. Le pedimos a 19 personas que
midan esas 6 lineas, de la mejor manera posible de acuerdo a sus criterios. Una vez
recolectadas todas las mediciones, y teniendo en cuenta las nuestras también, se las
escalé a todas en relacion al flujo de Hf. Luego se calculé un valor medio y una

desviacion estandar.

En la Tabla se presentan los valores obtenidos de relacién S/N, flujo medio,
RMS y error porcentual. Se observa una clara relaciéon entre S/N bajos (para las
lineas 4100 A y 4340 A) y errores porcentuales altos. Por otro lado, la linea 6717 A
del [SI1], como se encuentra superpuesta con 6731 A perteneciente al mismo ion,
fue necesario un ajuste de dos gaussianas; si bien tiene una relacién S/N aceptable,

realizar ese ajuste para desdoblar las lineas genera una incerteza mayor. Ademas, si
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Linea S/N  Flujo Medio RMS Error Porcentual

4100 15 11.09 0.58 5.3
4340 40 28.87 0.64 2.2
4861 135 100.00 - -

4959 720 371.01 6.03 1.6
6563 2230 421.27 8.64 2.1
6717 50 9.23 0.48 5.2

Tabla 4.2: Resultados obtenidos de medicién de lineas por distintas personas.

bien los errores porcentuales son bajos, en la Seccion concluimos que para lineas
con relacién S/N alta, las incertezas (teniendo en cuenta todos los factores) varian
desde ~ 3% hasta ~ 8%. Por lo tanto puede observarse que de esas cantidades,
el ~ 2% se debe sdlo a errores en el proceso de medicién, es decir, las incertezas

originadas en el proceso de medicién no son despreciables del todo.

4.2.3. Utilizacién del valor medio (promedio) como medida

representativa

Cuando se realiza estadistica sobre un conjunto de datos, en general se calcula el
valor medio como valor representativo de los mismos. Lo que hay que tener en cuenta
es que el valor medio es representativo de la muestra siempre y cuando la distribucién
de datos sea simétrica o cuando la cantidad de datos supera el nimero 30. En el
caso de que la cantidad de datos no llegue a 30, lo ideal es usar otro valor estadistico

llamado mediana, ya que la muestra puede estar sesgada.

La mediana representa el valor central de la distribucion, es decir el valor que divide
al 50 % la muestra. Se calcula ordenando los valores, por ejemplo, de manera ascen-
dente y luego identificando el nimero del centro. Por ejemplo, si tenemos 1, 2, 3, 4,
5, 7, 13, la mediana es el numero que divide en dos la muestra, en este caso el 4;
mientras que el valor medio es 5, calculado como la suma del valor de los niimeros

dividido por la cantidad de ntimeros.
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Decidimos comparar los valores de mediana y media de nuestros datos, en particu-
lar los del experimento de medicién de lineas, para ver si la media era un resultado
representativo de nuestras mediciones. Para esto, se calcularon los errores utilizando
los percentiles que son nimeros de 0 a 100 que estan muy relacionados con el por-
centaje pero que no son porcentajes en si. Para un conjunto de datos, el percentile
para un valor dado indica el porcentaje de datos que son iguales o menores que dicho
valor. En otras palabras, nos dice donde se posiciona una muestra respecto al total.
Por ejemplo, si nuestro conjunto de datos consiste en la nota de cada estudiante de
una clase, y alguien sacé un 9,5 y esta en el percentile 85, entonces significa que el

85 % de la clase tiene un 9,5 0 menos.

Utilizando esto, se calculd el error porcentual del valor encontrado de la mediana
utilizando los percentiles 16 y 84, realizando (Pss — Pyg)/2, de esa manera se logra
abarcar el 68 % de las observaciones, lo que es consistente con la desviacién estdndar

de la media.

Linea  Flujo Flujo Error porcentual Error porcentual
(media) (mediana) (media) (mediana)

4100 11,09 11,19 5,3 4.4

4340 28,87 28,86 2,2 2,0

4861 100,00 100,00 - -

4959 371,01 373,61 1,6 1,5

6563 421,27 420,62 2,1 2,3

6717 9,23 9,36 5,2 8,1

Tabla 4.3: Comparaciéon datos obtenidos utilizando el valor medio y la mediana.
Notar la diferencia apreciable en errores porcentuales para la linea de [S1/] 6717A,

debiéndose quizas a menor cantidad de mediciones.

En la Tabla se muestran los valores obtenidos del flujo utilizando media y me-
diana, junto con sus errores porcentuales. Puede observarse que los valores de flujo
calculados utilizando ambos estadisticos son, en general, muy similares, al igual que

los errores porcentuales, lo cual indica que, en nuestro caso, utilizar una estadistica
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mas robusca como es la mediana, puede no ser necesario.

Por todo lo mencionado, a lo largo del trabajo utilizamos el valor medio (promedio)
de los datos como medida de tendencia central, y por lo tanto, la desviacion estandar

como incerteza.

4.3. Expresiones analiticas de incertezas en medi-

ciones

Se decidié6 comparar nuestros resultados de incertezas en las mediciones, con los
de otros trabajos publicados en donde utilizan expresiones analiticas para asociar
errores a sus mediciones. Las expresiones encontradas fueron sélo tres y se explican

a continuacion:

1. A partir del trabajo de |Gonzalez-Delgado et al.| (1994]):

EQW\ "’
0 = Oporg VN (1 i %) (4.3.1)

en donde o, s el RMS del continuo, N el nimero de pixeles que determinan

el flujo, EQW el ancho equivalente y A la dispersién en A /pX.

El ancho equivalente (EQW por sus siglas en inglés: equivalent width) de una
linea espectral se define como un rectangulo con una altura igual a la emision
del continuo, y con un ancho tal que el area de este rectangulo sea igual al
area de la linea espectral (ver Figura . El EQW adopta un valor positivo

para lineas espectrales de absorciéon y uno negativo para lineas de emision.

Es una cantidad que se usa como una medida cuantitativa de la intensidad de
las caracteristicas espectrales y es una eleccion conveniente porque las formas
de dichas caracteristicas pueden variar dependiendo de la configuraciéon del

sistema que esta produciendo las lineas.

Es decir, el primer término de la Ecuacién representa el error en el flujo

de la linea introducida por la incerteza en la eleccién del nivel del continuo,
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Figura 4.1: Representacion del ancho equivalente en una linea espectral de absorcion.

mientras que el segundo término escala el cociente de la relacién S/N del con-
tinuo en la linea. Para espectros con un continuo con S/N > 10 los errores
en los flujos de las lineas son muy bajos, menores que las incertezas introduci-
das en el proceso de medicién; para espectros con S/N ~ 4 el error para las

lineas m4s brillantes aumenta cerca del 10 %, y cerca del 20 % para lineas més

débiles.

2. Expresion tomada de Lenz & Ayres (1992):

F A)\ 0,5 O'f
S (AT 4.3.2
= (FWHM) 7o (432)

en donde F es el flujo integrado de la linea, C, es una constante proporcional,
AN es el intervalo muestral en longitud de onda, fy el pico en flujo de la linea
y oy el RMS del continuo. La razén de estos ultimos dos valores, devuelve la

relaciéon S/N de la linea.

Para llegar a esta expresion, utilizan dos modelos propuestos previamente: el
de Landman et al|(1982), que plantea lineas de emisién fuertes perturbadas
por “ruido blanco” (es decir, ruido que no depende del flujo y por lo tanto es
continuo), y el de Cardelli & Sembach (1988) que tiene el cuenta el efecto de
un ajuste subjetivo al continuo en el ancho equivalente de absorciones inter-
estelares débiles. Con estas dos hipdtesis, ajustan gaussianas para obtener 3
pardmetros (FWHM, A, es decir, longitud de onda en el centro de la linea y
fo que representa el pico del flujo) y la cuarta cantidad la obtienen a partir de

dos anteriores: fr = 1,065 fo F'W HM . El procedimiento iterativo es:
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Definir un perfil gaussiano de referencia;

» Perturbar cada flujo f; — f; + o;R, siendo o; el modelo de ruido que
prescribe la incerteza media monocromatica como una funcién simple de
la intensidad del pixel o; = o(f;) y R un nimero aleatorio con distribucién

normal estandarizada N(0,1);

= Grafican el perfil perturbado con una forma de linea gaussiana para ob-

tener un conjunto de valores para los parametros de esa prueba;

= Repiten los 1ltimos dos pasos en un gran ntimero de pruebas para deter-

minar empiricamente la desviacién estandar de cada parametro.

Finalmente, concluyen que para “ruido blanco” (es decir, o = cte) vale la

Ecuacién 4.3.2

3. Por dltimo, la expresion de [Skillman & Kennicutt| (1993)

Mo

of = Cl+02+< ) S+nAN?+[2,3f(N)dcsgL)*+(0,01L)*+(SFL)* (4.3.3)

T
en donde C; es el numero total de cuentas (linea mas continuo), Cy pixeles
del continuo, S es el fondo de cielo, ng es el nimero de filas sumadas sobre
el objeto, ng es el nimero de filas promediadas en el cielo, n es el nimero de
integraciones, IV el ruido de lectura del CCD, A el area del pixel y 6 F el RMS

de la funcién de ajuste de flujo. Por lo tanto:

(no/+/ns)S hace referencia a las mediciones;

» nAN? hace referencia al ruido de lectura;

2,3f(\)dcsL]? hace referencia a la funcién de enrojecimiento f(\) uti-

lizada;

(0,01L)? hace referencia al aplanado por flats;

(6FL)? se refiere a la calibracién en flujo.

Esta ultima expresion es dificil de implementar, porque, ademas del proceso de
medicion, tiene en cuenta mas factores de los que utilizamos en este trabajo.

Por lo tanto decidimos no implementarla.
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Notar que las dos primeras expresiones (Ecuaciones y , si bien son dis-
tintas, tienen en cuenta factores en comun: el RMS del continuo (denotado por o on;
0 o¢), el ancho muestral de la linea medida (N teniendo en cuenta la cantidad de
pixeles, A\ teniendo en cuenta la longitud de onda) y el flujo integrado de la linea

(utilizando el EQW o F en unidades de flujo).

4.3.1. Criterio adoptado para incertezas

Tomando como referencia los trabajos de (Gonzalez-Delgado et al. (1994) y |Lenz
& Ayres| (1992)) comparamos la diferencia entre ambas expresiones, para lo cual
utilizamos un espectro de prueba. La Figura muestra los errores porcentuales
obtenidos de las mediciones de 6 lineas de emision, calculados utilizando la Ecuacién
en funcién de los calculados a partir de la Ecuacién [4.3.1] Se observa que ambas

expresiones son proporcionales.

12

® @ Datos L4
—  Ajuste: Pendiente =3.679£0.254, Interseccion=—0.812+0.369

10

Error porcentualy (Lenz & Ayres 1992)

6o 05 1.0 15 2.0 25 3.0 35
Error porcentual; (Gonzalez—Delgado et al. 1994)

Figura 4.2: Comparacion de expresiones analiticas de las Ecuaciones [4.3.1| y 4.3.2|

El punto ubicado en la esquina superior derecha, se corresponde a la emision de
H§ (4100 A). Esta linea posee una relacién S/N muy baja en el espectro de prueba

utilizado.

Ademas, se compararon con los RMS obtenidos desde nuestro experimento. En

la Tabla se listan los errores porcentuales estimados en este trabajo mediante
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Lineas S/N  Experimento Gonzalez- Lenz & Ayres Lenz & Ayres

Delgado (c=0,67) (¢=1,00)
4100 15 5.30 439 17,65 11,83
4340 40 2,20 2,93 6,02 4,03
4861 135 ; 1,54 1,67 1,12
4959 720 1,60 0,56 0,35 0,24
6563 2230 2,10 0,20 0,09 0,06
6717 50 9,20 1,02 4,34 2,91

Tabla 4.4: Errores porcentuales calculados con distintos métodos.

el experimento y los calculados utilizando las expresiones definidas anteriormente.
Puede observarse que los valores obtenidos en este trabajo, se acercan mas a los
obtenidos utilizando la expresién de|Gonzalez-Delgado et al.| (1994). Ademas, puede
notarse que para lineas con relacién S/N baja, hay mayor similitud entre resultados
obtenidos, mientras que para lineas con alta S/N son més discrepantes. Por lo tanto,

el criterio adoptado para asignar una incerteza al flujo de nuestras mediciones fue:
» Para lineas con S/N < 40 = 0puevo = 0G—D
» Para lineas con S/N > 40 — 0puevo = 30G-D

en donde 0,0 sera el nuevo valor de incerteza adoptado y og_p representa la

incerteza calculada a partir de la expresion de |Gonzalez-Delgado et al.| (1994).

4.4. Cocientes de He 1

Las primeras lineas de control utilizadas fueron las del Hel (4471 A, 5876 A y
6678 A) las cuales se midieron en los 18 espectros seleccionados. En la Figura
puede observarse el cociente 6678/5876 en funcién de 4471/5876, con sus respectivas

bandas de error.

En la Figura {4.4] expandimos nuestros resultados con los obtenidos por |Girard et al.

(2007), en donde la linea de puntos delimita la regién que contempla los puntos de
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Figura 4.3: Resultados obtenidos del cociente de lineas del Hel para los objetos de

la Tabla .

ese trabajo. Puede observarse que, a excepcién de unos pocos puntos (mostrados en
puntos violetas mas pequenos), la mayoria de nuestros datos se ubica en la misma
regién que los publicados. Por otro lado, decidimos comparar las bandas de error
en uno de sus valores con las obtenidas con nuestros datos. Utilizamos para esto el
20 % de incerteza en sus mediciones (mencionado en sus conclusiones) y realizamos
propagacién de errores. Puede notarse que sus bandas de error son ampliamente
mayores que las obtenidas en este trabajo, lo cual significa, también, que al graficar-
las en cada uno de sus puntos, la regién en donde estan centrados los valores, seria

mayor que la delimitada en la Figura.

Las puntos violetas mas pequetios de la Figura[f.4] son 4 NPs de nuestra muestra de
18, que al alejarse decidimos eliminarlas del cdlculo. En la Tabla[d.5] puede observarse
que hay dos de estas NPs cuyas estrellas centrales (EC) son de tipo espectral O, es
decir, con lineas de absorcion en Hel y Hell debido a la parte estelar. Ademads, una
de estas NPs tiene su EC catalogada como WELS (por sus siglas en inglés Weak
Emission-Line Star), clasificacién que ya no se utiliza ya que fue demostrado por
Weidmann et al| (2015) que las estrellas catalogadas como tipo espectral WELS
son en realidad estrellas tipo O. Por lo tanto, esta iltima también presenta lineas
de absorcién en el He. Mas atn, en la ultima columna de la Tabla se muestran

los tamanios angulares de estas 4 NPs. Al ser pequenas (compactas), resulta casi
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Figura 4.4: Resultados obtenidos del cociente de lineas de Hel, expandido con datos
de |Girard et al.| (2007) en tridngulos verdes. Las lineas de puntos delimitan la regién
que contempla sus valores y en azul se grafican las bandas de error de uno de sus

puntos.

imposible separar la componente estelar de la nebular a la hora de extraer el espec-
tro. Todo esto nos lleva a concluir que posiblemente el motivo del alejamiento del
rectangulo de interés se debe a no poder medir la componente nebular separada de

la estelar, de las lineas de Hel y Hell.

En el trabajo de Gérny et al.| (2009) se estudia una muestra de 90 NPs en la direccién
del bulge galactico, observadas en tres oportunidades diferentes, entre los anos 2001
y 2002, con el telescopio de 4m de Cerro Tololo Interamerican Observatory (CTIO)
y con el de 3,6m del European Southern Observatory (ESO). Los espectros obtenidos
en CTIO tienen resolucién R=1000 y un rango espectral desde 3900A hasta 7580A,
mientras que los de ESO tienen R=2000 y rango de 3600A a 7350A. Las intensidades
de las lineas fueron corrigidas por extincién usando un procedimiento iterativo adop-
tando la ley de extincion de Seaton| (1979), utilizando en algunos casos Ha/H [ y en
otros Ha/ Hy. Este procedimiento de desenrojecimiento no siempre proporcioné los
cocientes tedricos esperados del decremento de Balmer, por lo que concluyeron que
esto no es inusual y que se puede atribuir a varios factores, en particular a las
desviaciones de la ley de extincion adoptada o los problemas de calibracién en flu-

jo (ver Seccién [3.5]). Por lo tanto, aplicaron una correccién adicional para llegar a
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Nombre  4471/5876 6678/5876 Tipo espectral Referencia ~ Tamano

NP EC angular (4)
He 2-51 0,447 0,413 ; - 107
Y-C 25 0,500 0,474 WELS (1) 8"

NGC 5307 0,530 0,478 O(H)3 2) 137
NGC 5979 0,593 0,602 O(H) (3) 8”

Tabla 4.5: Datos sobre estrellas centrales de NPs alejadas de la regién de interés, y
tamanos angulares de las NPs. (1): [Weidmann & Gamen (2011a), (2): |Weidmann
et al.| (2015), (3): Basurah et al. (2016]), (4): |Acker et al.| (1992).

los cocientes tedricos de Balmer, y luego usaron una correcciéon proporcional para
todas las lineas cercanas. Con dicho procedimiento consideraron los posibles errores
aleatorios involucrados en las mediciones de lineas y aplicaron la correccion solo si
las desviaciones fueron sustanciales en comparacion con las imprecisiones esperadas.
En algunos espectros, las lineas de Ha'y [N11]6548 no se resolvian individualmente,
por lo que usaron el cociente teérico de [NI1] 6584/6548=3,05 (nétese que adoptan
un valor diferente al estimado por [Acker et al.| (1989), ver Seccién y de esa
manera lograron estimar el flujo de Ha. Al utilizar este método, a las mediciones les
asignaron un error de alrededor del 10 %. Lo mismo usaron para las lineas solapadas
de [SI1] 6717-31 asignandoles no menos del 40 % de error. Para el resto de las lineas
se estimé una precisién del orden del 5% (esto incluye ruido de fotones del CCD,

bias y ruidos inducidos por fondo de cielo).

Al extender nuestra muestra de 14 NPs (recordar que se eliminaron 4 por tener EC
con tipo espectral tipo O), utilizando 59 de los 90 datos descriptos anteriormente
(los cuales tenian nuestras lineas de interés), junto con los 33 valores de Girard et al.
(2007), se calculé el valor medio y desviacién estandar de esa nueva muestra de 106
NPs. En la Figura [4.5] se muestran los datos obtenidos de los cocientes de las lineas
de Hel de nuestras 14 NPs, extendidas por los otros dos trabajos. Se le asigné una
incerteza de 20, obteniendo el rectangulo de interés en donde se centran la mayoria

de los valores mostrados en la Figura.
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Figura 4.5: Resultados obtenidos del cociente de He I, expandidos por |Gorny et al.
(2009) en cuadrados azules y |Girard et al.| (2007)) en tridngulos verdes. Las lineas
punteadas representan las cotas de 20 del resultado obtenido. Notese como, curiosa-

mente, los datos verdes y azules se distribuyen en dos sectores sutilmente separados.

Por otro lado, en la Figura 4.6 comparamos nuestros valores obtenidos con valores
tedricos de cocientes de lineas del Hel reportados en (Osterbrock| (1989), en donde

se observa que las medidas son consistentes.

Teniendo en cuenta todo lo expresado, los resultados obtenidos para las lineas de
control del Hel, utilizando nuestros datos, los de Gorny et al.| (2009) y los de Girard
et al.| (2007) son:

» Para el cociente de 1(4471)/1(5876): 0,33 £+ 0,05

» Para el cociente de 1(6678)/I(5876): 0,27 & 0,03

4.5. Cocientes de He 11

Utilizando los mismos espectros descriptos en la Seccién [.1] y escalando los flujos
de las lineas medidas respecto a Hf3, estimamos el cociente de flujos de las lineas de

Hell 5412/4686. Los resultados obtenidos pueden verse en la Figura en donde
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Figura 4.6: Comparacion de nuestros resultados con datos de cocientes de lineas de
Hel publicados por |Osterbrock! (1989) (representados por linea de puntos) cuyos va-
lores son: I(5876)/1(4471) = 2,76 (izquierda) e 1(6678)/1(4471) = 0,791 (derecha).

se grafica el cociente de 5412/4686 en funcién del flujo de la linea en 4686 A. Se
observa que para flujos méas chicos (eje de las abscisas) la dispersién en el cociente

aumenta.

0.105
0.100 +
0.095

0.090

Hell 5412/4686
© o
o o
® ®
B
—

——
-
°
Y
e

0.075
0.070 S
0.065 ¢

0'0600 20 40 60 80 100 120

Hell 4686

Figura 4.7: Resultados obtenidos del cociente de He II.

Una vez mas decidimos incremetar nuestra muestra utilizando los datos publicados
por |Girard et al.| (2007, en este caso con s6lo 13 NPs que contenian estas lineas. La
Figura muestra el cociente de lineas de Hell de nuestros datos, extendido con
los datos publicados. Puede observarse que los valores agregados se asemejan a los

obtenidos por este trabajo.

Utilizando los datos de esta nueva muestra de 31 NPs de la Figura[1.8] se calculé un
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Figura 4.8: Resultados obtenidos del cociente de lineas de He II extendidos con

resultados de |Girard et al.| (2007) en tridngulos verdes.

promedio y una desviacién estandar para el cociente de interés Hell 5412/4686,

dando como resultado 0,08 4= 0,02.

4.6. Otras estimaciones

Como se mencioné en la Seccién[1.2.1] [Storey & Zeippen| (2000) trabajan en la regién
del rango éptico con las lineas de control cldsicas de [OI1I] y [NII], pero ademés
utilizan las lineas de [OI], [FII] y [FIV]. Estas tultimas dos, como se explicé an-
teriormente, son demasiado débiles en nuestros espectros para ser utilizadas. Pero
las lineas de [OI] 6300/6363, si bien son muy débiles, pueden identificarse en 11 de
las 18 NPs de nuestra muestra, por lo que decidimos analizar los cocientes de estas

lineas también.

En la Figura 4.9 se muestran los resultados obtenidos del cociente de las lineas de
(O] 6300/6363 en funcién del flujo de la linea en 6300 A. Se observa una gran

dispersiéon hacia flujos bajos.

En la Figura[4.10| se extiende nuestra muestra de 11 NPs que contienen las lineas de
[OI], con las publicadas por Kondrateva (1985) y (Cuisinier et al.| (1996). Ademas,
se grafica en linea de puntos el valor tedrico del cociente de [OI] 6300/6363 obtenido

por [Storey & Zeippen| (2000). Puede observarse que, aun aumentando la muestra,
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Figura 4.9: Resultados obtenidos del cociente de [OI] comparado con el valor

obtenido en |Storey & Zeippen| (IZOOOI) en linea de puntos.

los datos se siguen comportando de la misma manera, con alta dispersion.
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Figura 4.10: Resultados obtenidos del cociente de lineas de [Ol], expandido en

cuadrados azules por los datos de Kondrateval (1985), en tridngulos rojos con los

de |Cuisinier et al.|(1996)). La linea de puntos es el valor tedrico de |Storey & Zeippen|
(2000). Nétese como la dispersion aumenta al disminuir el flujo de las lineas.

Es decir, estas lineas de control de [OI] al ser tan débiles, no son muy convenientes,
en principio, para analizar la calidad de los espectros de baja resolucion. Aun asi,
teniendo en cuenta los datos de esta nueva muestra de 56 NPs de la Figura
calculando el promedio y la desviacion estandar, se llega a que el cociente de las

lineas de [O] 6300/6363 es 2,9 & 0,4.



Capitulo 5

Conclusiones

En primer lugar, se analizaron las incertezas en los valores de flujo de lineas en espec-
tros tomados de CASLEOQ, teniendo en cuenta varios factores, desde la observacién
y reduccion, hasta el proceso de desenrojecimiento, calibracién en flujo y medicion
de lineas. Se llegd a que la calibracion en flujo serd buena dependiendo de la relacion

S/N de las lineas medidas:

» Lineas con relaciéon S/N alta (2 40) tendran una incerteza entre ~ 3% y

~ 8 %;

» Lineas con relacién S/N baja (< 40) tendrdn una incerteza entre ~ 15% y

~ 35%

Dentro de estas incertezas, el ~ 2 % se debe s6lo al proceso de medicién. Este tltimo
genera incertezas por varios factores tales como el uso de distintos softwares para la
medicion, distintos criterios para determinar la altura del continuo de la linea, etc.
De esta manera, podemos concluir que los errores en el proceso de medicién no son

despreciables.

Relativo a lo anterior, definimos un criterio de incertezas valido para espectros toma-
dos desde Casleo con la red de 300 1/mm, el cual puede aplicarse a cualquier espectro

de regién HII (por la presencia de lineas de emisién), utilizando la Ecuacién [4.3.1}

u S/N S 40 > Unueyo — UG—D
74
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s S/N > 40 ~ Cpyevo = 30G-D

En relacién al proceso de reduccién, comparando la relacién S/N del continuo de
una de las estrellas estandares utilizadas, luego de corregirla por flat de cipula, de
ldmpara y sin correcciéon en esta direccion, pudimos concluir que la utilizacion de los
flats de cipula son los mas favorables para la reduccion, ya que tienen la relacion

S/N més alta, incluso mayor que sin realizar la correccién.

Por otro lado, presentamos un método para evaluar la calidad de un espectro con
tres cocientes del He, ademds de las clasicas lineas de [N1I] y [OIII], a lo largo
de todo el rango espectral. En particular las lineas del Hel y Hell se encuentran
bien separadas (alrededor de 1000A entre ellas), estan presentes en la gran mayoria
de las NPs y son relativamente intensas, por lo tanto son buenas indicadoras para
la calibracién en flujo principalmente para espectros de baja resolucién (como los
nuestros). Ademads, el cociente de lineas de Hell sirve también para evaluar la
calidad de la correccién por enrojecimiento (Cuisinier et al., [1996). Los resultados

de lineas de control en NPs obtenidos fueron:

Hel ~ I1(4471)/1(5876) = 0,33 £ 0,05 (obtenido con 106 NPs):

Hel ~~ 1(6678)/1(5876) = 0,27 4+ 0,03 (obtenido con 106 NPs);

Hell ~» 1(5412)/1(4686) = 0,08 & 0,02 (obtenido con 31 NPs);

[OI] ~ 1(6300)/1(6363) = 2,9+ 0,4 (obtenido con 56 NPs).

cada uno de estos cocientes fue calculado utilizando las 18 NPs mencionadas en la

Seccién [4.1], junto con los datos de otros trabajos publicados.

Esto sirve, en principio, para evaluar de manera rapida los espectros obtenidos. Es
decir: luego de tomar un espectro desde CASLEQ, extraerlo, reducirlo, calibrarlo
en flujo y desenrojecerlo, si realizamos estos cocientes de lineas propuestos y el
resultado se aleja mucho de los valores esperados (caen fuera de las regiones de
interés) entonces habra que revisar esos datos nuevamente, previo a descartarlos.
En el caso de contar con muchos espectros y ver que unos pocos se alejan de los

valores esperados, podran ser descartados directamente.
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Finalmente, podemos concluir que los espectros de CASLEO son de una calidad
aceptable, ya que el cociente de lineas se acerca muy bien a los valores tedricos
esperados, es decir, estan dentro de una region de incerteza comparable con la de

otros trabajos publicados.
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