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ResumenLas Nebulosas Planetarias (PNe, del inglés Planetary Nebulae) o
upan un importante lu-gar en el esquema de la evolu
ión estelar, al �nal de la vida de las estrellas de masa bajae intermedia. Según el modelo de vientos en intera

ión (ISW, del inglés Intera
ting StellarWind), una PN resulta de la intera

ión entre el viento estelar rápido y ténue de la estrella
entral 
on el viento lento y denso de la progenitora en la fase de gigante. Una de las predi
-
iones más importantes del modelo ISW de forma
ión y evolu
ión de PNe es la presen
ia dematerial a altas temperaturas atrapado en el interior de la 
avidad 
entral de la PN, lo quese 
ono
e 
omo �burbuja 
aliente�. La alta presión térmi
a de este gas puede tener importan-tes efe
tos en la estru
tura nebular, por lo que es de vital importan
ia determinar su masay 
ondi
iones físi
as (temperatura y densidad). Úni
amente en rayos X puede ser dete
tadoeste gas 
aliente.Con estas premisas, esta tesis ha abordado una serie de estudios observa
ionales del gas
aliente en el interior de las PNe ha
iendo uso prin
ipalmente de observa
iones en rayos X.En primer lugar se ha realizado una búsqueda de PNe en los ar
hivos de Chandra y XMM-Newton que nos ha permitido bus
ar la emisión en rayos X en 79 PNe. La prin
ipal 
on
lusiónderivada de este análisis es que para que una PN sea dete
table debe tener una baja extin
ióny estar situada a po
a distan
ia.A 
ontinua
ión hemos llevado a 
abo un estudio 
ompleto de la estru
tura físi
a deNGC3242, una PN 
on baja extin
ión y estru
tura de doble 
apa, ha
iendo uso de obser-va
iones en rayos X, pero también en el rango espe
tral ópti
o. Este estudio nos ha permitidodemostrar que el gas 
aliente empuja a una PN por un tiempo relativamente 
orto. En rela-
ión 
on la estru
tura nebular, la existen
ia de gas a muy altas temperaturas 
ontenido en la�burbuja 
aliente� en 
onta
to 
on la 
apa externa a menor temperatura ha
e suponer que,entre ambas 
apas, se desarrolle una interfase a temperaturas intermedias donde se produ
iránpro
esos físi
os de 
ondu

ión del 
alor del viento estelar 
ho
ado ha
ia la 
apa externa. Pormedio de observa
iones en rayos X y UV, hallamos tres PNe, IC 418, NGC2392 y NGC6826,en las que la �burbuja 
aliente� está aso
iada 
on una 
apa de 
ondu

ión que se dete
ta enlíneas UV de O vi, ya que este ión es abundante en plasmas 
on temperaturas de varios 105K.Finalmente, se ha estudiado Abell 30, una PN muy pe
uliar 
uya estrella 
entral ha expe-rimentado la fusión violenta de helio en una fase tardía de su evolu
ión. Material altamentepro
esado es lanzado a altas velo
idades e intera

iona 
on el viento estelar, pero en 
on-di
iones tan diferentes a las que se dan habitualmente en las PNe que permiten pro
esosalternativos para la produ

ión de gas 
aliente emisor en rayos X, 
omo pro
esos de inter
am-bio de 
arga en el viento estelar.Es esta, enton
es, una tesis bási
amente observa
ional, en la que datos obtenidos 
onChandra y XMM-Newton se han usado para 
ontrastar las predi

iones de los modelos ISWde forma
ión y evolu
ión de PNe. ix





Abstra
tPlanetary Nebulae (PNe) o

upy an important lo
us in stellar evolution, the end of the lifeof low- and intermediate-mass stars. A

ording to the intera
ting stellar winds model (ISW ),a PN results from the intera
tion between the tenuous, fast 
urrent stellar wind with thedense, slow wind of the progenitor star eje
ted in previous evolutionary phases. One of themost basi
 predi
tions of the ISW model of formation and evolution of PNe is the presen
eof material at high temperatures trapped inside the 
entral 
avity of the PN, the so-
alled�hot bubble�. The high thermal pressure of this gas may have important e�e
ts in the nebularstru
ture, so it is 
riti
al to determine its mass and physi
al 
onditions (temperature anddensity). This hot gas 
an uniquely be dete
ted in the X-ray domain.With this premise, this thesis has addressed several observational studies of the hot gasinside PNe using mostly X-ray data. First, we have performed a sear
h for PNe in the Chandraand XMM-Newton ar
hives that has allowed us to sear
h for X-ray emission in 79 PNe. Themain 
on
lusion from this analysis is that for a PN to be dete
table, it should have lowextin
tion and be 
loser than 3 kp
.Then, we have 
ondu
ted a 
omprehensive study of the 
omplete physi
al stru
ture ofNGC3242, a double-shell PN with low extin
tion, using X-ray and opti
al observations. Thisstudy has allowed us to demonstrate that the hot gas pushes the expansion of PNe onlyfor a relatively short time. In 
onne
tion to the study of the nebular stru
ture of PNe, theexisten
e of gas at very high temperatures within the �hot bubble� in immediate 
onta
t withan external layer of 
ooler material suggests that an interfa
e at intermediate temperaturesmay exists between the two layers. Di�erent physi
al pro
esses, su
h as heat 
ondu
tion andmass evaporation, may o

ur in this layer. Through X-ray and UV observations, we havefound three PNe, IC 418, NGC2392, and NGC6826, where the �hot bubble� is asso
iatedwith a 
ondu
tive layer dete
ted in UV O vi lines �this ion is abundant in plasmas withtemperatures of several 105K�.Finally, we have studied Abell 30, a pe
uliar PN whose 
entral star experien
ed a violentvery thermal pulse late during its post-AGB evolution. Highly pro
essed material was releasedat high speeds and it is now intera
ting with the 
urrent stellar wind, but under physi
al
onditions very di�erent to those typi
al in PNe. As a result, alternative pro
esses that allowfor the produ
tion of hot X-ray-emitting gas su
h as 
harge-ex
hange rea
tions and pro
essesof stellar wind mass-load may o

ur.This is basi
ally an observational work in whi
h data obtained with Chandra and XMM-Newton have been used to 
ontrast the predi
tions of the ISW models for the formation andevolution of PNe.
xi
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Capítulo 1Introdu

ión1.1. Des
rip
ión de las nebulosas planetariasEl estudio de las PNe 
onsidera una de las etapas �nales en la existen
ia de las estrellasde masa baja e intermedia. Desde el des
ubrimiento de la primera PN en 1764 por CharlesMessier (apare
iendo 
on el número 27 en el 
atálogo Messier publi
ado en 1784) hasta laa
tualidad, se han en
ontrado gran 
antidad de estos fas
inantes objetos, no sólo diseminadosen nuestra Galaxia, sino también en galaxias 
er
anas. Las PNe deben su nombre más amotivos históri
os que a 
ientí�
os, ya que no guardan rela
ión 
on los planetas. Di
ho nombrefue dado por el astrónomo William Hers
hel, a quien, al observar una de estas nebulosas,su tono verdoso le re
ordó al de un planeta. En un trabajo posterior, el astrónomo anglo�alemán sugirió que las PNe eran ex
itadas por una estrella 
er
ana. Con la 
onstru

ión denuevos y mejores teles
opios, las nebulosas que estaban formadas por estrellas (o sea, lasgalaxias) fueron diferen
iadas de aquellas 
onstituidas por material gaseoso. Las PNe fuerondistinguidas de otras nebulosas difusas debido a que tenían una estru
tura muy de�nida yque a menudo se aso
iaban 
on una estrella 
entral. A mediados del siglo XX se re
ono
ió laimportan
ia de estos objetos no sólo en el 
ontexto de la estru
tura galá
ti
a, sino tambiénen el 
ampo de la evolu
ión estelar.A pesar de que han trans
urrido más de dos siglos desde que se des
ubrieran y de quesu número in
rementa año tras año, hasta llegar a las 3000 PNe galá
ti
as que se 
ono
ena
tualmente (Miszalski et al., 2008; Boissay et al., 2012), estos objetos presentan aún grandesinterrogantes. El espe
ta
ular avan
e que en los últimos años han experimentado las té
ni
asde observa
ión así 
omo la gran 
antidad de observa
iones llevadas a 
abo en un amplio rangoespe
tral han he
ho posible la elabora
ión de modelos 
ada vez más detallados que nos hanayudado a entender mejor distintos aspe
tos de las PNe.1.2. Evolu
ión de estrellas de masa baja e intermediaLas PNe representan una de las últimas fases de la evolu
ión estelar de estrellas de masabaja e intermedia (ver en �1.2.1). La fase de PN se sitúa entre la rama asintóti
a de lasgigantes (AGB, del inglés Asymptoti
 Giant Bran
h) y la de enana blan
a (WD, del inglésWhite Dwarf ). Las estrellas 
entrales de las PNe (CS, del inglés Central Star), 
ompuestasprin
ipalmente de 
arbono y oxígeno, son los restos de los nú
leos de sus progenitores AGB,las 
uales se han desprendido de la mayor parte de su envoltura de hidrógeno a través de1
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iónpro
esos de fuerte pérdida de masa durante la fase AGB. La nebulosa en sí es la envoltura,prin
ipalmente de hidrógeno y helio, de la estrella AGB que es ahora ionizada por la estrella
entral.1.2.1. Estrellas progenitoras de PNeDebido a la fuerte pérdida de masa en la fase AGB, aquellas estrellas que en la se
uen
iaprin
ipal tienen masas inferiores a 8�10 M⊙ según 
omposi
ión quími
a ini
ial, pueden perder
ompletamente su envoltura de hidrógeno antes de que la masa del nú
leo al
an
e el límite deChandrasekhar de 1.4 M⊙. Las estrellas ini
ialmente más masivas que 8�10 M⊙ a
abarán suevolu
ión 
omo estrella de neutrones o agujero negro, a través de una explosión de supernova(SN).Por otro lado, en las estrellas 
on masa menor a 0.5 M⊙, el nú
leo de helio no se en
iendey la evolu
ión no prosigue. Además, hemos de tener en 
uenta que el tiempo de transi
iónentre la fase AGB y la de PN es fuertemente dependiente de la masa del nú
leo, de modo queuna estrella 
on po
a masa en el nú
leo aumentará su temperatura super�
ial tan lentamenteque no llegará a ionizar la nebulosa 
ir
umestelar antes de que ésta se disipe. Por tanto, ellímite inferior para formar una PN puede estable
erse en 0.8�1.0 M⊙.A estas estrellas, las que tienen masa entre 0.8�1.0 M⊙ y 8�10 M⊙ las denominaremos
omo estrellas de masa baja e intermedia y estas son las que forman PNe. Se estima queaproximadamente el 95% de todas las estrellas terminarán sus vidas 
omo enanas blan
asdespués de pasar pòr la fase de PN.1.2.2. Evolu
ión estelarLa forma
ión de una PN es una 
orta etapa en la evolu
ión de mu
has estrellas. Estaspasan por varias fases durante su vida, pero su evolu
ión se puede dividir fundamentalmenteen dos etapas prin
ipales. Produ

ión de energía en rea

iones nu
leares en la primera etapa,y 
ontra

ión gravitatoría en la segunda. Para una estrella de masa baja e intermedia se siguela evolu
ión que se muestra en el diagrama de Hertzsprung-Russell (Figura 1.1). Podemosdistinguir las siguientes fases:Se
uen
ia prin
ipal (MS, Main Sequen
e): La estrella obtiene su energía de la fusiónde hidrógeno en su nú
leo. Esta etapa abar
a aproximadamente el 90% de la vida deuna estrella. Dependiendo de la temperatura en el nú
leo de la estrella, la fusión delhidrógeno se produ
irá siguiendo la 
adena protón�protón o el 
i
lo CNO.� Cadena protón�protón (pp): Es nombrada así porque la primera rea

ión o
urre entredos protones para formar un nú
leo de deuterio 2H. Este rea

iona a 
ontinua
ión 
onotro protón para formar 3He. Para 
ompletar el nú
leo de 4He se puede pro
eder portres ramas alternativas: pp1, pp2, pp3, las 
uales arran
an 
on 3He (Figura 1.2)� Ci
lo CNO : Llamado así por los elementos que intervienen. El 
i
lo CNO es mu
homás dependiente de la temperatura que las 
adenas pp y a temperaturas elevadas (2×107K) pasa a ser dominante. Este 
i
lo requiere la presen
ia de algunos isótopos de C, N,y O. Aunque las 
antidades totales de C, N y O se mantienen, una buena 
antidad deC y O se 
onvierte en N. La se
uen
ia de rea

iones se puede observar en la Figura 1.3Cuando el hidrógeno se agota en el nú
leo y queda úni
amente helio, la fusión delhidrógeno o
urrirá en una 
apa alrededor del nú
leo.
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Figura 1.1: Diagrama HR mostrando la traye
toria evolutiva de una estrella similar al Sol.Rama de Gigantes Rojas (RGB, Red Giant Bran
h): Cuando la temperatura del nú
leoal
anza aproximadamente los 30×106 K se produ
e la igni
ión del helio. Esto se puededar de varias formas dependiendo de la masa ini
ial de la estrella. Si la masa está entre2 y 3 M⊙, la fusión del helio empieza gradualmente, pero si su masa es inferior a ladel Sol, el nú
leo se en
iende rápidamente 
omo en una explosión, en lo que se llama el�ash o en
endido de helio. La estrella se en
uentra ahora en el extremo superior de lafase RGB tras aumentar súbitamente su luminosidad en un fa
tor 100.Rama Horizontal (HB, Horizontal Bran
h): Después del �ash de helio, el nú
leo seestabiliza en una fusión 
ontinua del helio, al tiempo que 
esa la fusión de hidrógeno enla 
apa externa del nú
leo. La fusión del helio se produ
e en un pro
eso 
ono
ido 
omorea

ión triple�α. En esta rea

ión, tres nú
leos de helio dan 
omo resultado un nú
leode 
arbono. Esta rea

ión se en
uentra formada en realidad por dos pasos, ya que untriple en
uentro es bastante improbable.
4He + 4He −→ 8Be+ γ
4He + 8Be −→ 12C + γUna vez que la abundan
ia de 12C es su�
iente, 
apturas adi
ionales de partí
ulas alfao
urren simultáneamente de tal forma que se forman nú
leos de 16O y 20Ne.
12C + 4He −→ 16O + γ
16O + 4He −→ 20Ne+ γ
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iónRama Asintóti
a de Gigante (AGB, Asymtoti
 Giant Bran
h): Cuando el helio en elnú
leo se agota, la estrella está formada por un nú
leo degenerado de 
arbono y oxigeno,rodeado por una 
apa de helio y otra de hidrógeno, ambas a
tivas, junto a una envolturade hidrógeno inerte (ver Figura 1.4). Durante la mayor parte del tiempo, la estrellaobtiene su energía de la fusión del hidrógeno. El produ
to de la fusión de hidrógenose a
umula en la 
apa de 
ombustión de helio hasta que al
anza una masa 
ríti
a y seen
iende �brus
amente� en lo que se 
ono
e 
omo un �pulso térmi
o� (Thermal Pulse).La energía 
reada ahí se libera a través de la 
apa de 
ombustión de hidrógeno, dandolugar a su expansión, enfriamiento y al 
onsiguiente 
ese de la fusión de hidrógeno.Cuando ésta vuelve a 
ontraerse, se ini
ia de nuevo la fusión de hidrógeno y el aportede helio ha
ia la 
apa interior, donde el pro
eso des
rito se repite. Durante esta fase laestrella puede llegar a perder hasta 4/5 de su masa en un tiempo del orden de varios
ientos de miles de años.Fase post-AGB y PN: La envoltura estelar es eye
tada en un 
orto periodo de tiempo(∼ 104 años) por medio de un viento estelar muy denso 
ono
ido 
omo �superviento�.La estrella se 
ontrae, su temperatura super�
ial aumenta y se mueve rápidamenteha
ia la parte izquierda del diagrama HR al
anzando temperaturas de hasta 105 K.Cuando la temperatura super�
ial de la estrella 
entral al
anza los 30×106 K, los fotonesultravioleta pro
edentes de ésta ionizan la envoltura gaseosa y se di
e que ha 
omenzadola etapa de PN.Fase de Enana Blan
a: La CS mantiene su emisión de energía a través de la fusión dehidrógeno en una 
apa super�
ial y evolu
iona, 
on luminosidad 
onstante, ha
ia altastemperaturas a través del diagrama HR. Cuando la envoltura de hidrógeno es 
onsumida
ompletamente por la fusión nu
lear y la pérdida de masa, su luminosidad empieza adisminuir y la estrella 
entral se enfría gradualmente hasta 
onvertirse en enana blan
a.Las PNe devuelven al medio interestelar aquellos elementos formados en las rea

ionesnu
leares que se desarrollaron en la estrella progenitora, lo que impli
a que las PNe tienenuna importante in�uen
ia sobre la evolu
ión quími
a de la Galaxia. La 
antidad de materialnu
lear pro
esado en las estrellas pasa al medio interestelar por supernovas y PNe y es aproxi-madamente igual durante el primer giga�año de la evolu
ión galá
ti
a. Pero luego el materialeye
tado por las PNe domina por aproximadamente un orden de magnitud (Rau
h et al.,2000).1.3. Modelos de forma
ión de PNeEn los años 60 y 70 se tenía la idea de que las PNe se formaban a partir de las estrellasen la fase RGB (Gigantes Rojas) por una eye

ión instantánea de la envoltura de hidrógenoy no se 
reía en la existen
ia de objetos de transi
ión.Mientras una forma
ión instantánea pare
ía obvia para la forma
ión de PNe, el des
ubri-miento de pérdida de masa a gran es
ala en la AGB nos lleva a la importan
ia que tiene estapérdida de masa en el origen de las PNe y la formula
ión del modelo de vientos estelares enintera

ión (ISW, Intera
ting Stellar Wind) (Kwok et al., 1978; Kwok, 1983).
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Figura 1.2: La 
adena pp1 es dominante a temperaturas de 10 a 14 MK. Por debajo de 10 MKla 
adena produ
e po
o 4He. La 
adena pp2 es dominante de 14 a 23 MK y la pp3 
uandoex
eden los 23 MK.

Figura 1.3: Se
uen
ia de rea

iones en el 
i
lo CNO
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Figura 1.4: Estru
tura esquemáti
a de una estrella en la fase AGB. El tamaño relativo de lasdiferentes 
apas no está a es
ala.1.3.1. Flujos 
olimados en PNeUn he
ho que 
ambió drásti
amente las ideas sobre la forma
ión de PNe fue el des
ubri-miento de �ujos o 
horros 
olimados en PNe (Gieseking et al., 1985). La existen
ia de este tipode eye

iones, 
omunes en objetos estelares jóvenes, resultó totalmente inesperada, puesto queno se 
ono
ía ningún agente 
apaz de lograr tan alto grado de 
olima
ión en un estado avan-zado de evolu
ión estelar. La alta resolu
ión lograda 
on las imagenes del teles
opio espa
ialHubble (HST, Hubble Spa
e Teles
ope) no ha he
ho sino in
rementar de forma 
ontinuadael número de PNe 
on �ujos 
olimados 
ono
idos, a lo que deben añadirse estudios de la
inemáti
a 
on teles
opios terrestres (Miranda y Solf, 1992).Los �ujos 
olimados en PNe (también llamados en o
asiones Jets) son pares de estru
turas
on simetría puntual y forma de 
ondensa
ión aislada o �lamentosa, que muestran un espe
trode emisión de baja ex
ita
ión (
o
ientes [NII℄/Hα>1) y alta velo
idad (≈100 kms−1), 
on alta
olima
ión tanto espa
ial (an
hura espa
ial ≈1") 
omo 
inemáti
a (dispersión en velo
idades
≈10 kms−1). La in
iden
ia de �ujos 
olimados en PNe es 
re
iente. Gonçalves et al. (2001)presentó una lista 
on más de 50 PNe sus
eptibles de poseer �ujos 
olimados, todas ellasdeterminadas a partir de imagenes. Guerrero et al. (2002) publi
ó otra re
opila
ión de 33PNe en las 
uales había eviden
ia espe
tros
ópi
a de la existen
ia de �ujos 
olimados. Laubi
uidad de este tipo de estru
turas ha llevado a algunos autores a formular la hipótesis deque las desvia
iones de la simetría axial en
ontradas en numerosas PNe son produ
idas porla intera

ión de �ujos 
olimados lanzados en fases tempranas de la evolu
ión nebular 
on laenvoltura en expansión de la nebulosa (Sahai y Trauger, 1998; Soker, 2002; Sahai, 2009)La envoltura gaseosa liberada por la estrella progenitora está afe
tada por un 
onjunto defuerzas (ver Figura 1.5) que, en gran medida, son las responsables de modelar su morfología. Enparti
ular, el 
ampo magnéti
o Galá
ti
o podría ser el 
ausante de la orienta
ión preferen
ialde las PNe en la Galaxia WD08. Por otra parte, el medio interestelar 
ir
undante puededeformar la morfología de la PN de tal manera que la envoltura gaseosa esté totalmente
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Figura 1.5: Esquema que muestra las fuerzas que intervienen en la deforma
ión de la envolturanebular. Hi representa el 
ampo magnéti
o Galá
ti
o, ρi es la densidad del medio interestelar,
Pg la presión del gas, H el 
ampo magnéti
o estelar, Vexp la velo
idad de expansión, g la fuerzade gravedad estelar y Lα la radia
ión ionizante.des
entrada 
on rela
ión a la estrella que la eye
tó (Tweedy y Napiwotzki, 1994; Villaver et al.,2004)Los modelos de forma
ión de PNe se han adaptado para reprodu
ir también la morfologíade los 
horros. El origen de los �ujos 
olimados es usualmente atribuido a la evolu
ión de laestrella 
entral en la PN en un sistema binario en el que se forma un dis
o de a
re
entamientotras la fase de envoltura 
omún (Soker y Livio, 1994; Soker, 1998), o bien a la in�uen
iade 
ampos magnéti
os (Gar
ía-Segura, 1997; Gar
ía-Segura et al., 1999). Dado que ambosme
anismos pueden 
ooperar en la forma
ión de �ujos 
olimados, existen también modelosdonde la binariedad y los 
ampos magnéti
os son 
ompatibles (Gar
ía-Segura y López, 2000).1.3.2. MorfologíaUna 
ompli
a
ión que hay que tener en 
uenta al determinar la morfología de una PN esque ésta depende de la resolu
ión espa
ial 
on la 
ual el objeto fue observado y de la longitudde onda utilizada. En otros 
asos una fortuita orienta
ión relativa de una PN puede dar lugara una 
lasi�
a
ión morfológi
a errónea, 
omo en las PNe tipo anillo (p.ej. SuWt 2, Jones et al.(2010)), que podrían ser en realidad PNe bipolares observadas en la dire

ión de la línea devisión. Para determinar unívo
amente la estru
tura de la nebulosa, la informa
ión morfológi
ase 
ombina 
on observa
iones 
inemáti
as de las PNe, lo que permite 
onfe

ionar modelostridimensionales de la distribu
ión del gas, y 
ontribuir de esta manera al entendimiento delos me
anismos de pérdida de masa por parte de la estrella progenitora (Miranda et al., 1999;Ste�en y López, 2006).El amplio rango dinámi
o de las imágenes observadas de PNe 
on dete
tores CCD hanrevelado una estru
tura muy ri
a. Además de la envoltura brillante, se pueden observar estru
-turas externas de bajo brillo super�
ial. Estas estru
turas fueron etiquetadas 
omo 
ás
aras
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iónexternas �Tipo I� y �Tipo II� por Chu et al. (1997) y �
ás
ara interna, intermedia y halo� porGuerrero et al. (2000).En un modelo 1�D, el anillo puede ser identi�
ado 
omo la envoltura de alta densidad
omprimida por la burbuja 
aliente, la 
ás
ara 
omo la extensión del frente de ioniza
ión, yel halo 
omo el remanente del viento de la AGB. Estas estru
turas pueden 
ambiar 
on eltiempo según la estrella evolu
iona, por ejemplo, �la re
ombina
ión de halos� puede emerger
uando la luminosidad estelar está empezando a de
linar Tylenda (1983).Las 
lasi�
a
iones de PNe vienen a
ompañadas fre
uentemente de datos más pre
isos dela estru
tura de la nebulosa, 
on detalles tales 
omo la presen
ia de 
horros y estru
turas�lamentosas.1.3.2.1. Clasi�
a
ión Morfológi
aEmpezando 
on el trabajo de Curtis (1918), han existido mu
hos intentos de 
lasi�
a
iónmorfológi
a de las PNe. Sin embargo, todas los esquemas de 
lasi�
a
ión sufren de los mismosproblemas:Dependen
ia 
on la sensitividad: una exposi
ión profunda puede revelar estru
turasmás tenues, las 
uales 
ambian la 
lasi�
a
ión de las PNe. Por ejemplo, el 
inturón deuna nebulosa bipolar podría 
lasi�
arse 
omo elípti
a si los lóbulos bipolares son muydébiles para ser dete
tados. NGC 650-1, Sh 1-89 y SaWe 3 son algunos ejemplos dondesu naturaleza bipolar fue des
ubierta 
omo resultado de imágenes profundas 
on CCD.Dependen
ia 
on la línea de emisión observada: la morfología de las PNe observadas enlíneas de diferentes iones no es ne
esariamente la misma, 
omo resultado de la estru
turade ioniza
ión y efe
tos de estrati�
a
ión.Efe
tos de proye

ión: las 
lasi�
a
iones morfológi
as des
riben la estru
tura aparentebidimensional, y no las estru
turas intrínse
as de las PNe.La gran variedad de formas observadas en las PNe puede requerir distintos me
anismospara expli
ar estas morfologías. Primero, sin embargo, deben estable
erse algunas 
lases 
o-munes para distinguir entre estos me
anismos. De a
uerdo 
on el 
atálogo de 
lasi�
a
ión delIAC (Man
hado et al., 1996) las formas morfológi
as están divididas en las siguientes 
lases:(R) PNe redondeadas: sin ninguna desvia
ión evidente de la simetría.(E) PNe elípti
as: muestran una 
lara desvia
ión de la simetría redonda, 
on dos ejesde simetría.(B) PNe bipolar: muestran una fuerte desvia
ión de la simetría 
ir
ular 
on dos lóbulosy un anillo que de�nen un eje de simetría.(Q) PNe 
uadrupolar: 
on un anillo y dos pares de lóbulos.(PS) PNe 
on simetría de punto o 
entral: muestran 
omponentes morfológi
as que sonsimétri
as 
on respe
to a su 
entro geométri
o.(I) IrregularesUn ejemplo de PN 
on simetría redonda y otra bipolar se muestran en la Figura 1.6.
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(a) (b)Figura 1.6: Algunos ejemplos de PNe. (a) A 30 (Abell 30 ) 
on simetría redonda. (b) M 2-9(Butter�y Nebula) 
on simetría bipolar1.3.2.2. Mi
roestru
turasObserva
iones re
ientes, en parti
ular imágenes de alta resolu
ión obtenidas 
on el HST(Gonçalves et al., 2001), han des
ubierto un número de mi
roestru
turas más allá de las es-tru
turas bási
as des
ritas arriba.FLIERs y jets: Los FLIERs son pares de pequeños y brillantes knots de gas de bajaex
ita
ión en
ontrados a lo largo del eje mayor de las PNe (Bali
k et al., 1998) mientrasque los jets son estru
turas lineales (el término jet suele reservarse para aquellos 
asosen los que hay informa
ión 
inemáti
a). La existen
ia de estas 
omponentes sugiere queel �ujo podría ser 
olimado en lugar de esféri
o.Flujos 
olimados: algunas PNe tienen formas extremas bipolares o 
ilíndri
as, sugiriendoque su morfología está formada por un �ujo 
olimado.Estru
turas de punto simétri
as: pares de puntos simétri
os de �knots� en una estru
turaen forma de S. En o
asiones se interpretan 
omo BRETs (Bipolar Rotating Episodi
 Jets)que son �ujos 
olimados bipolares de alta velo
idad, 
on pérdida de masa de 
ará
terepisódi
o (e.g. KjPn8, Lopez et al. (1995); NGC 6884, Miranda et al. (1999). Este tipode morfología sugiere la existen
ia de más de un eje polar y el 
ambio en la dire

ióndel �ujo 
on el tiempo (e.g. NGC 2440, (Lopez et al., 1998); M1-37 y He2-47, (Sahai,2000)).Anillos y ar
os: Ar
os de forma 
asi perfe
tamente 
ir
ular y 
on una separa
ión rela-tivamente uniforme que envuelven la nebulosa 
entral. Estas estru
turas se originan enla fase AGB. La 
oexisten
ia de estas 
ara
terísti
as perfe
tamente 
ir
ulares 
on lóbu-los bipolares sugiere que los ar
os son proye

iones en el 
ielo de 
as
arones esféri
os.Me
anismos posibles para la 
rea
ión de tales ar
os in
luye inestabilidades dinámi
asen el viento de la AGB (Degu
hi, 1997), perturba
iones por una 
ompañera binaria(Mastrodemos y Morris, 1999) y 
i
los magnéti
os (Soker, 2000; Gar
ía-Segura et al.,2001).
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Figura 1.7: El viento estelar rápido se expande libremente hasta que al
anza el 
hoque interno.La envoltura (
as
arón PNe) se expande por la presión del gas a altas temperaturas que emiteen rayos X.1.3.3. Modelo ISW (Intera
ting Stellar Wind)El modelo ISW de vientos estelares en intera

ión (del inglés, Intera
ting Stellar Winddes
rito en �1.2) fue propuesto por Kwok et al. (1978). Es el modelo más a
eptado hoy díapara expli
ar la transi
ión de estrella en fase AGB a PN. Según el modelo ISW, una PN esel resultado de la intera

ión entre dos vientos. El primero de ellos es un viento lento y densoque 
ara
teriza la pérdida de masa en la fase AGB (v∼10kms−1, M∼10−5M⊙año−1) y quese mantiene a
tivo hasta que la estrella expulsa totalmente sus 
apas más externas. El otroviento es posterior y pro
ede del nú
leo expuesto de la estrella, que ini
ia una eye

ión de masarápida y tenue (v∼103kms−1, M∼10−8M⊙año−1). Este viento a
tua 
omo un �quitanieves�
uando en
uentra el material expelido anteriormente de la estrella. De la intera

ión de ambosvientos resulta la forma
ión de un frente de 
hoque, dando 
omo resultado una envoltura demayor densidad que se expande 
on una velo
idad de ≈30 kms−1 y que es fotoionizada por laradia
ión ultravioleta pro
edente de la estrella 
entral. Los ele
trones liberados intera

ionan
on otros iones mediante pro
esos libre�libre y de re
ombina
ión en 
as
ada, produ
iéndoseradia
ión de menor energía que se dete
ta 
omo la PN. Como el material externo tiene unadensidad mu
ho menor y es superado por el brillo de la nebulosa interna densa, la envoltura esdifí
il de dete
tar. En la Figura 1.7 se ilustra esquemáti
amente la forma
ión de una nebulosasegún este modelo.Una PN es un sistema dinámi
o 
uya evolu
ión está estre
hamente a
oplada a la evolu
iónde la CS a través del �ujo del 
ontinuo estelar ionizante, de la pérdida de masa y velo
idaddel viento de la CS y la intera

ión del viento. La aparien
ia y estru
tura de una PN re�ejanel a
oplamiento dinámi
o y la evolu
ión de la ioniza
ión de la nebulosa. La naturaleza depen-diente del tiempo de la evolu
ión de una PN fue in
orporada en mu
hos de los tratamientossimétri
amente esféri
os del modelo ISW. Estos modelos revelan una estru
tura 
omplejade densidad, velo
idad y temperatura según la nebulosa evolu
iona, (Perinotto et al., 1998;
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ión de PNe 11Villaver et al., 2004).El modelo ISW supuso un gran avan
e, puesto que permitió rela
ionar las PNe 
on la faseprevia de la evolu
ión estelar, la fase AGB. Del mismo modo reprodu
e 
orre
tamente 
iertas
ara
terísti
as de las PNe tales 
omo la densidad o la velo
idad de expansión, y expli
a
oherentemente la forma
ión de PNe 
on simetría esféri
a. La terminología más detalladade las PNe fue dada por Frank et al. (1990), quien uni�
ó los términos �nú
leo interno (inner
ore)�, �anillo brillante (bright rim)�, �
ás
ara (shell)�, �
orona (
rown)�, �borde (edge)�, �halo yhalo iluminado en el limbo� para des
ribir las 
ara
terísti
as morfológi
as observadas. Mientrastales estru
turas de múltiples 
ás
aras son difí
iles de entender en el modelo 
lási
o, ellaspueden ser reprodu
idas 
uando la evolu
ión de la estrella 
entral es in
orporada en el modeloISW (Mellema, 1994; Ste�en et al., 1998; Corradi et al., 2000). Sin embargo, las imágenes dePNe, 
ada vez 
on mejor resolu
ión espa
ial pusieron de mani�esto que las PNe 
on simetríaesféri
a suponían una ex
ep
ión, puesto que la mayoría de las PNe muestran una morfologíaelípti
a o bipolar, 
on un eje de simetría 
laramente de�nido (ver imágenes de Bali
k (1987);S
hwarz et al. (1992); Man
hado et al. (1996)). Esto llevó a Bru
e Bali
k en 1987 a presentarsu generaliza
ión del modelo de ISW 
ono
ido 
omo GISW (del inglés, Generalized Intera
tiveStellar Winds).1.3.4. Modelo GISW (Generalized Intera
ting Stellar Wind)En el modelo GISW, Bali
k introdujo 
omo novedad un gradiente de densidad en el vientolento, de tal modo que la pérdida de masa en la fase AGB no es isótropa, sino que se produ
epreferentemente en el e
uador. Este dis
o o toroide e
uatorial sería, pues, el en
argado dedesviar la eye

ión de materia, formando nebulosas 
on simetría axial, de morfología elípti
ao bipolar según sea menor o mayor el 
ontraste de densidad entre el e
uador y los polos.Las PNe esféri
as representarían el 
aso de la eye

ión isótropa de la envoltura de la estrellagigante progenitora. Simula
iones puramente hidrodinámi
as en el mar
o del modelo GISW(I
ke et al., 1989; Mellema y Frank, 1995), asumiendo un per�l de densidad en el viento dela AGB dependiente de la latitud, reprodu
en satisfa
toriamente la morfología a gran es
alaobservable en PNe.Varios modelos se han propuesto para expli
ar la simetría axial del viento AGB, aunquese pueden agrupar en dos tipos. Por un lado tenemos los modelos que 
onsideran el efe
tode la intera

ión entre las 
omponentes de un sistema binario (Morris, 1987; Soker y Livio,1994). En estos modelos, el sistema binario estaría 
ompuesto por una estrella gigante y una
ompañera enana. El material expulsado por la gigante es atrapado en un dis
o de a
re
i-miento en torno a la estrella enana. El ritmo de pérdida de masa de la estrella gigante seha
e tan alto que se forma un dis
o o envoltura 
omún que 
ir
unda el sistema binario. Elmaterial a
umulado en el plano de a
re
imiento formaría el dis
o 
olimador de la estru
tura
on simetría axial de la PN. El otro tipo de modelos se basa en la a

ión del 
ampo magnéti-
o, 
onsiderando también la rota
ión estelar rápida (Rozy
zka y Fran
o, 1996; Gar
ía-Segura,1997), de manera que se de�ne un eje de simetría en la PN. Hay que de
ir que estos dos tiposde modelos no son ex
luyentes entre sí. Morfologías nebulares más 
omplejas (simetría pun-tual, PNe 
uadrupolares, jets o �ujos 
olimados, et
) podrían ser poten
ialmente expli
adasmediante una 
ombina
ión ade
uada de binariedad y 
ampos magnéti
os. Existen eviden
iasobserva
ionales de la existen
ia del 
ontraste de densidad en nebulosas protoplanetarias (PP-Ne), objetos en la transi
ión de las fases AGB y PN e inmediatas prede
esoras de las PNe(e.g.,Sahai et al. (2008); Chesneau et al. (2007)). Imágenes re
ientes de NPPs han en
ontrado
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iónque mu
has de ellas poseen morfología bipolar. Algunas NPPs y PNe jóvenes tienen lóbulosaltamente elongados, sugiriendo que el viento rápido está siendo 
olimado por un dis
o.1.3.5. Espe
tros y SED (Spe
tral Energy Distribution)Desde ha
e un tiempo relativamente 
orto se ha podido observar un número signi�
ativode PNe en un amplio rango espe
tral, 
ubriendo desde los rayos X hasta radio, lo que hapermitido un estudio sistemáti
o de su distribu
ión de energía (SED, del inglés Spe
tral EnergyDistribution). Una PN es un sistema formado por una estrella 
entral, una nube de gas ionizadoy una envoltura de polvo. El 
ontinuo de la estrella puede aproximarse por la emisión de un
uerpo negro a una temperatura que puede ir desde los 30.000 K a los 200.000 K. La emisión dela nebulosa ionizada está dominada por transi
iones ligado-libre, libre-libre, 
ontinuo de dosfotones y líneas de emisión produ
to de la re
ombina
ión de iones ex
itados 
olisionalmente.Finalmente la emisión del polvo queda bien representada por un 
ontinuo térmi
o de ∼ 100K. El espe
tro ópti
o de una PN 
onsiste de líneas de emisión y de un 
ontinuo. Este es-pe
tro re�eja las 
ondi
iones físi
as de la nebulosa, espe
ialmente la temperatura y densidadele
tróni
as, la abundan
ia de los elementos y el 
ampo de radia
ión de la estrella 
entral.El espe
tro de líneas de una nebulosa de baja densidad, en parti
ular de una PN, puede serdividido en dos grandes grupos: a) aquellas líneas formadas por re
ombina
ión de iones através de la 
aptura de un ele
trón por un ion 
argado positivamente; y b) aquellas líneasformadas por la ex
ita
ión 
olisional de un átomo o ion (usualmente por un ele
trón) seguidapor emisión espontánea. La absor
ión de líneas de radia
ión por parte de la nebulosa se 
on-sidera despre
iable para todos los niveles de energía n≥2, debido a la muy baja pobla
ión deestos niveles en las 
ondi
iones nebulares.El me
anismo más importante de forma
ión de líneas de los elementos más pesados queel hidrógeno y el helio es la ex
ita
ión 
olisional. Las líneas formadas por este pro
eso suelenser tan intensas 
omo las propias líneas del hidrógeno, a pesar de la abundan
ia mu
hísimomenor de los elementos involu
rados, pues los pro
esos 
olisionales son usualmente algunosórdenes de magnitud más rápidos que los pro
esos de re
ombina
ión radiativa. Las líneasex
itadas 
olisionalmente pueden ser tanto permitidas 
omo prohibidas; estas últimas tienenuna probabilidad de transi
ión de 5 a 10 órdenes de magnitud inferior al de las líneas permi-tidas. Sin embargo, las líneas prohibidas dominan el espe
tro de una PN por dos razones: a)la 
on�gura
ión del nivel fundamental de mu
hos iones tiene niveles de energía separados poruna pequeña diferen
ia (del orden de kTe), por lo que la radia
ión emitida se da fundamen-talmente en la región del ópti
o y el ultravioleta 
er
ano (ver Figura 1.8), en tanto que lastransi
iones permitidas son fre
uentemente de mayor energía, lo que ha
e que aparez
an enel ultravioleta lejano; b) la densidad ele
tróni
a es tan baja que la desex
ita
ión 
olisional esmuy baja, permitiendo la desex
ita
ión radiativa. Los elementos más abundantes, 
omo el C,N, O, et
., y sus iones tienen transi
iones permitidas lejos del nivel fundamental y no puedenser ex
itados por 
hoques de ele
trones. Sin embargo, estos mismos elementos tienen nivelesenergéti
os 
on un mismo valor de n, pero 
on diferentes valores de l . Estos términos sonestados metaestables muy bajos, generalmente divididos en varios niveles; las transi
iones D
−→ P se llaman nebulares, las S −→ D aurorales, y las S −→ P transaurorales. Por ejemplolas transi
iones del O iii y el N ii 
orresponden a la 
on�gura
ión PN

2, en tanto que lastransi
iones del O ii y el N i 
orresponden a la 
on�gura
ión PN
3.Los mismos pro
esos físi
os que afe
tan a hidrógeno y helio también o
urren en elementos
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Figura 1.8: Diagrama de niveles de energía que muestra los seis niveles más bajos del ion[O iii℄. Se indi
an las longitudes de onda de las líneas observadas más importantes.más pesados. En estos 
asos además hay un número de otros pro
esos que son importantes,
omo la re
ombina
ión dielé
tri
a o la �uores
en
ia, donde la longitud de onda de los fotonesprodu
idos por un ion 
oin
iden 
on la transi
ión de otro.Finalmente, las PNe también emiten un 
ontinuo de radia
ión en todo el rango de lon-gitudes de onda, desde el ultravioleta lejano hasta el radio. La 
ausa de esta emisión en laregión del ópti
o es prin
ipalmente la intera

ión entre ele
trones e iones de hidrógeno y dehelio (transi
iones libre�ligado, libre�libre y 
ontinuo de dos fotones). Un tratamiento mu
homás detallado de la emisión de energía, tanto de líneas 
omo del 
ontinuo en las nebulosasplanetarias, puede verse en Pottas
h (1984).Debemos notar que el 
ontinuo 
orrespondiente a la región del infrarrojo lejano no puedeser expli
ado por pro
esos aso
iados a átomos de hidrógeno o helio. El sorprendente aumentoen la emisión nebular que se observa a partir de los 8 µm y que tiene su máximo entre 20y 40 µm se debe a emisión térmi
a de polvo. Ha
ia longitudes de onda mayores, el espe
troen radiofre
uen
ias de las PNe es una importante fuente de informa
ión ya que, a estasfre
uen
ias, son ópti
amente delgadas. El 
ontinuo nebular es 
asi enteramente el resultadode transi
iones libre-libre originadas por el paso 
er
ano de un ele
trón a un protón o a union de helio. El modelado de esta emisión se ajusta muy bien a las observa
iones a partir dela longitud de onda de 1mm.1.3.6. Distribu
ión en la Galaxia de PNeSe 
ono
en unas 3000 PNe en nuestra galaxia (Parker y Normand, 2003) aunque el númerototal está aún por determinar, se predi
en 
antidades que van desde 6000 (De Mar
o y Moe,2005) hasta 80000 (Frew y Parker, 2006), lo que impli
aría que un gran número de PNepermane
en aún sin des
ubrir. El prin
ipal obstá
ulo para en
ontrar nuevas PNe es la alta
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iónextin
ión interestelar que existe en el plano galá
ti
o, espe
ialmente ha
ia el 
entro de lagalaxia; la extin
ión impide dete
tar los objetos os
ure
idos por polvo mediante la té
ni
aestándar de utilizar �ltros 
entrados en las líneas espe
trales más intensas del rango ópti
o,por ejemplo [O iii℄ a 5007 Å ó Hα. Por otra parte, las PNe están fuertemente 
on
entradasha
ia el dis
o y nú
leo de la Galaxia (Kohoutek y Kuehl, 2001); pero la distribu
ión espa
ial esdes
ono
ida, lo que impide que sea 
omparada 
on la distribu
ión observada en otras galaxias.Las observa
iones indi
an que no hay una 
lara eviden
ia de que las PNe se 
on
entren enlos brazos espirales de la galaxia (Pottas
h, 1992), 
ontrariamente a lo que se sospe
haba.No sólo en nuestra galaxia se han observado PNe, sino también en galaxias del Grupo Lo
al(Ford et al., 2002), espe
ialmente en las Nubes de Magallanes (Shaw, 2006); in
luso se handes
ubierto PNe intra 
úmulos de galaxias (Feldmeier, 2006), lo que da 
uenta de una antiguaintera

ión entre galaxias.En imágenes de alta resolu
ión tomadas por el HST de PNe en las Nubes de Magallanes seen
ontró que éstas tienen las mismas 
lases morfológi
as que las galá
ti
as, lo 
ual sugiere quehan sufrido similares pro
esos de forma
ión. Explora
iones intensivas de 
úmulos globulareshan revelado úni
amente 4 PNe en estos 
úmulos. Esto no es inesperado, ya que los 
úmulosglobulares son viejos y 
ontienen prin
ipalmente estrellas de po
a masa. Como las PNe sonel resultado de la pérdida de masa de la AGB, la tasa de na
imiento (∼ 1 PN por año),podría ser una fun
ión de la metali
idad y podría diferir en distintos ambientes galá
ti
os.Imágenes de banda an
ha en la línea de [O iii℄ han identi�
ado PNe en galaxias tan lejanas
omo el 
úmulo de Virgo, y observa
iones espe
tros
ópi
as han mostrado que PNe en galaxiasexternas son similares a las PNe galá
ti
as (Walsh et al., 1999; Ri
her et al., 2010).1.3.7. Propiedades de las estrellas 
entralesLas CS de las PNe tienen temperaturas super�
iales por en
ima de los 25000 K. Laalta intensidad del 
ampo de radia
ión fotosféri
a de tales estrellas produ
e dos di�
ultadesmayores para la 
onstru

ión de modelos atmosféri
os:Desvia
ión del equilibrio lo
al termodinámi
o (LTE), impli
ando que las pobla
iones enlos niveles de energía de los diferentes iones y átomos son determinados predominante-mente por transi
iones radiativas y no por transi
iones 
olisionales.Sustan
iales �ujos de masa (vientos estelares) 
omo 
onse
uen
ia de la transferen
iadel momento de los fotones al gas 
uando la radia
ión es absorbida en las 
apas mássuper�
iales de la estrella. Es el impa
to de este viento estelar sobre la materia máslenta previamente eye
tada por la estrella en su fase de gigante roja el que produ
e las
ara
terísti
as morfológi
as de las PNe.Para tratar 
on los problemas anteriores es ne
esario formular modelos de atmósferasestelares hidrodinámi
as, extendidas esféri
amente y resolver los problemas de forma
ión delas líneas espe
trales involu
rando mu
hos niveles atómi
os.1.4. Astronomía de rayos X (Origen y primeras observa
iones)La astronomía de rayos X tuvo sus orígenes en 1885 
uando Röntgen des
ubrió una radia-
ion a la que llamó X. Esto supuso el 
omienzo de una nueva revolu
ión 
ientí�
a, el desarrollode la Teoría Cuánti
a de la materia y el 
ono
imiento de la estru
tura del átomo.



1.4. Astronomía de rayos X (Origen y primeras observa
iones) 15La astronomía en rayos X tuvo sus 
omienzos en 1958, 
uando el Sol fue observado en estaslongitudes. Posteriormente, en 1962, enviaron el 
ohete Aerobee, 
on la �nalidad de 
aptarlos eventuales rayos X produ
idos por el impa
to de la radia
ión solar 
on la super�
ie dela Luna. Los astrónomos se sorprendieron al en
ontrar que la radia
ión bus
ada no apare
ía;en 
ambio, lo
alizaron una potente fuente de rayos X ha
ia el 
entro de nuestra Galaxia, endire

ión a la 
onstela
ión del Es
orpión, que luego fue bautizada 
omo S
orpius X-1.Los rayos X tienen longitudes de onda 
omparables al tamaño de un átomo los 
onvierteen la herramienta más ade
uada para estudiar la estru
tura atómi
a. A pesar de su 
apa
idadpara atravesar gran 
antidad de materiales, la radia
ión X emitida por los astros 
on energíatípi
amente menores que, por ejemplo, la radia
ión usada en medi
ina para obtener radiogra-fías, es in
apaz de llegar a la super�
ie de la Tierra debido a la existen
ia en las 
apas altasde gases que la absorben. Por lo tanto el desarrollo de esta rama de la Astronomía ha estadosupeditado al avan
e de la te
nología aeroespa
ial.El origen de la Astronomía de rayos X podría situarse en 1938, 
uando varios 
ientí�
ossugirieron que la ionosfera terrestre era el resultado de la ioniza
ión que produ
ían en las 
apasaltas de la atmósfera las radia
iones X y ultravioleta de la 
orona solar. Esta hipótesis pudoprobarse on
e años después gra
ias a las posibilidades que ofre
ían los 
ohetes V�2 (antigüos
ohetes militares alemanes) 
apa
es de elevarse más que los globos y de transmitir los datosdurante el vuelo antes de 
aer de nuevo a la super�
ie. En 1962 un grupo de 
ientí�
os indus-triales de Cambridge, Massa
hussets, diseñó un experimento para probar varios dete
tores derayos X que estudiarían la �uores
en
ia de rayos X solares produ
ida por la Luna por mediode un pequeño 
ohete que podía permane
er unos minutos fuera de la atmósfera. Aunque elexperimento fue un éxito, no dete
taron rayos X de la Luna, pero sí dete
taron la primerafuente de rayos X fuera del sistema solar, S
o X�1 en la 
onstela
ión de Es
orpión junto
on una radia
ión de fondo observada 
uando los dete
tores no apuntaban a ningún objeto.Los primeros 
ál
ulos mostraron que el brillo integrado de la radia
ión del fondo de rayosX era 1000 ve
es más intenso que la del Sol. Nada pare
ido había sido predi
ho por ningúnastrónomo y la fas
ina
ión ini
ial por este insólito des
ubrimiento guió a varios astrónomosa ini
iar propiamente el 
ampo de la astrofísi
a de rayos X. Tan solo tres años más tarde y apesar de las grandes di�
ultades te
nológi
as, ya se 
ono
ían más de treinta fuentes emisorasde rayos X fuera del sistema solar.Tras varios años de importantes avan
es te
nológi
os y 
ientí�
os, en 1970 fue lanzadodesde Kenia el primer satélite dedi
ado íntegramente a la astronomía de rayos X, el Uhuru,
uyo prin
ipal objetivo era generar el primer 
atálogo del 
ielo 
ompleto en rayos X. En lossiete años que siguieron al lanzamiento del Uhuru, otros satélites 
on dete
tores de rayos Xfueron puestos en órbita: Coperni
us, los Orbiting Solar Observatories, el Vela 5�A, el alemánANS, el británi
o Ariel V, el SAS�C y el japonés Haku
ho. Agosto de 1977 mar
ó el �n dela era de los pequeños satélites espa
iales, 
on el lanzamiento del HEAO�1 (High EnergyAstrophysi
s Observatory) a bordo del 
ual iban instrumentos 
apa
es de lo
alizar las fuentesde rayos X, estudiar su varia
ión temporal y ver la distribu
ión de su emisión en un ampliorango de energías.El 13 de Noviembre de 1978 se lanzó el HEAO�2, más 
ono
ido 
omo Einstein, el primersatélite 
on un verdadero teles
opio de rayos X 
apaz de fo
alizar estos fotones y que disponíade la resolu
ión espa
ial (∼ 1') ne
esaria para en
ontrar la 
ontrapartida de las fuentes en otraslongitudes de onda. El teles
opio que llevaba 
onstaba de dos espejos 
on
éntri
os, el mayorde 58
m de diámetro, y tenía 
uatro instrumentos dete
tores. Durante aproximadamente dosaños y medio, Einstein dete
tó miles de nuevas fuentes y produjo una gran 
antidad de
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iónresultados.Tras Einstein, otros satélites han sido lanzados por diferentes paises para explorar el 
ielode rayos X, EXOSAT, Ginga, ROSAT, ASCA, XTE, SAX y, más re
ientemente, Chandray XMM-Newton, la mayoría dotados ya de teles
opios. Con ellos ha sido posible realizarexposi
iones profundas, muestreos de todo el 
ielo y estudios de las fuentes emisoras de rayosX en una amplia banda de energía, lo que ha permitido aumentar el 
ono
imiento de lospro
esos de emisión y de la naturaleza de las fuentes y el fondo difuso.El número de fuentes de rayos X que en
ontramos en el Universo es muy abundante ydiversa. La astronomía de rayos X es una dis
iplina joven y que se enfrenta a problemasnun
a antes planteados por la astronomía 
lási
a. Estos problemas entran en el 
ampo demu
has otras dis
iplinas, pero todas ellas rela
ionadas 
on diferentes aspe
tos de la físi
a.La 
omprensión de los estados extremos de la materia, representados por las estrellas deneutrones, los agujeros negros, los ha
es de partí
ulas emitidos a velo
idades relativistas porlos quasares o el entendimiento de la materia os
ura, son algunas de las grandes 
uestionesque llevarán a un entendimiento más 
ompleto de la realidad físi
a que nos envuelve.1.4.1. Observatorios: Einstein, ASCA, ROSAT, Chandra y XMM-Newton1.4.1.1. Des
rip
ión de los dete
toresLa evolu
ión experimentada por los instrumentos de observa
ión de los satélites de rayos Xafe
tó tanto a la forma de re
oger y fo
alizar los fotones 
omo a las propiedades de los dete
-tores 
on que di
hos fotones intera

ionan. Los primeros satélites destinados a la astronomíade rayos X (Uhuru, HEAO�1 ) 
olo
aban 
olimadores sobre los 
ontadores propor
ionales quea
tuaban 
omo dete
tores para mejorar la resolu
ión angular. Estos 
olimadores eran simple-mente unas láminas metáli
as que produ
ían un patrón de difra

ión dependiente del tamañoy posi
ión de la fuente. Sin embargo, debido a que este me
anismo limita la zona del 
ielodesde la que pueden llegar fotones al dete
tor, se pierde toda la informa
ión espa
ial por lo
ual no es posible la obten
ión de imágenes. Los dete
tores dotados de rejillas re
ogen unasóla medida en toda la super�
ie de 
ole

ión, enmas
arando la informa
ión angular en es
alasmenores que la apertura angular del 
olimador. Las 
ara
terísti
as que podrían resumir todala 
lase de instrumentos 
olimadores utilizados en los satélites son:Resolu
ión angular limitada.Sensibilidad moderada.Sus
eptibilidad a la 
onfusión de fuentes en es
alas angulares de unos po
os grados.Paralelamente al desarrollo de los 
olimadores se iba avanzando en el desarrollo de sistemasde fo
aliza
ión de rayos X basados en la idea de que los rayos X pueden fo
alizarse por re�exiónsi in
iden en la super�
ie re�e
tora de forma rasante, a diferen
ia de los teles
opios ópti
osdonde la in
iden
ia es perpendi
ular. La forma de las super�
ies re�e
tantes de los teles
opiosde rayos X son similares a tubos 
ilíndri
os 
on las 
aras internas siguiendo 
urvas parabóli
ase hiperbóli
as. La ventaja de este sistema es la posibilidad de obtener imágenes al preservarla informa
ión a
er
a de la dire

ión de in
iden
ia de los fotones. El rango de energías enque trabajan estos teles
opios es menor al de los instrumentos 
olimadores debido a que losfotones de muy alta energía atraviesan los espejos, pero no son re�ejados.Independientemente de 
uál sea la té
ni
a observa
ional utilizada para explorar el 
ielode rayos X, el resultado de la medida depende �nalmente de las propiedades del dete
tor 
on
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iones) 17el que intera

ionan los fotones 
olimados. Entre los dete
tores empleados en las misionesespa
iales más relevantes se en
uentran los 
ontadores propor
ionales, las pla
as mi
ro
analy los dete
tores de estado sólido.Los 
ontadores propor
ionales 
ontienen un volumen de gas en los 
uales se mantieneuna diferen
ia de poten
ial entre dos ele
trodos. La radia
ión que entra en el dete
tor ionizael gas en su re
orrido y los ele
trones produ
idos son atraídos ha
ia el ele
trodo positivo.El tamaño del pulso de salida del 
ontador es propor
ional al número de pares ele
trón�iónoriginados por la ioniza
ión y por tanto también a la energía de la radia
ión. Los IPCs (ImagingProportional Counters) son 
ontadores propor
ionales 
apa
es de registrar la posi
ión de
ada fotón in
idente, por lo que pueden 
onstruirse imágenes bidimensionales. Los SPCs(S
intillation Proportional Counters) son 
ontadores propor
ionales de gas 
entelleante que
onsiguen una resolu
ión en energías doble que la de los 
ontadores 
onven
ionales.Las pla
as mi
ro
anal (MCP) son dispositivos para produ
ir imágenes de alta resolu
ión(elemento de resolu
ión de 12�25 µm), pero 
are
en de respuesta espe
tral. Los fotones derayos X in
identes golpean la super�
ie frontal de una delgada 
apa de 
ristal formada por unnúmero muy elevado de tubos de 
alibre muy �no, generalmente alineados perpendi
ularmentea la super�
ie. Los ele
trones se
undarios que se produ
en son a
elerados ha
ia los tubos porel voltaje apli
ado, golpeando las paredes y produ
iendo una 
as
ada de ele
trones. La señalprodu
ida, 
on un fa
tor de multipli
a
ión de la 
arga de hasta 106 (si las pla
as mi
ro
analestán 
olo
adas en línea), se lee en un ánodo resistivo situado detrás de la pla
a.Los dete
tores de estado sólido (CCD) para astronomía están formados por una super�
iede minús
ulos píxeles depositada sobre una �na 
apa de un material semi
ondu
tor, gene-ralmente sili
io. Cuando la luz in
ide en esta super�
ie, 
ada pixel responde a los fotonesre
ibidos 
on la produ

ión de ele
trones. La 
arga elé
tri
a se genera en 
ada pixel de formapropor
ional a la 
antidad de radia
ión in
idente. Tras una exposi
ión, los �paquetes� de 
argason extraídos de la super�
ie y la 
arga a
umulada en 
ada pixel leída �la a �la. La ventajade este tipo de dispositivos es su mayor e�
ien
ia 
uánti
a, la linealidad de su respuesta, suestabilidad durante largos períodos de tiempo y su amplio rango dinámi
o. En Astronomíade rayos X, no es pre
iso que integren porque un fotón a estas energías produ
e su�
iente
arga elé
tri
a para ser medido de forma individual. Por tanto, las CCDs propor
ionan laenergía, posi
ión y tiempo de llegada de 
ada fotón de rayos X y son el dete
tor preferido enla a
tualidad.1.4.1.2. Breve reseña de observatorios de rayos XHEAO�2 EinsteinEl HEAO�2, lanzado por la NASA en Noviembre de 1978 y rebautizado Einstein Obser-vatory ya en órbita, fue el primer teles
opio verdadero de rayos X, 
on una resolu
ión angularde unos minutos de ar
o, un 
ampo de visión de de
enas de minutos de ar
o y una sensibilidad
≈100 ve
es mayor que 
ualquier otra misión previa. Estuvo en órbita hasta Abril de 1981 y
onstaba de 
uatro instrumentos:IPC (Imaging Proportional Counter) era un 
ontador propor
ional sensible a la posi
ión
on buena e�
ien
ia, 
obertura total del plano fo
al y resolu
ión espa
ial y espe
tralmoderadas.HRI (High Resolution Imaging) era una pla
a mi
ro
anal 
apaz de propor
ionar altaresolu
ión temporal y espa
ial sobre los 25' 
entrales del plano fo
al, pero sin resolu
ión
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iónespe
tral.SSS (Solid State Spe
trometer) era un dete
tor de estado sólido 
riogéni
amente enfriado
olo
ado en el fo
o del teles
opio 
on muy buena resolu
ión espe
tral, limitada por elruido y prá
ti
amente independiente de la energía en el rango 0.5�4.5 keV.MPC (Monitor Proportional Counter) era un 
ontador propor
ional 
olimado y 
on unaresolu
ión ∼20% a 6 keV.ROSATEl observatorio de rayos X ROSAT (RÖntgen SATellite) lanzado en Junio de 1990, fue elresultado de un programa de 
olabora
ión entre Alemania, USA y Gran Bretaña. El equipa-miento 
ientí�
o lo 
onstituyen dos experimentos, el X�Ray Teles
ope XRT y la Wide FieldCamera (WFC). El XRT 
onsta de un 
onjunto de 4 espejos anidados y dos instrumentos ensu plano fo
al: el HRI, muy pare
ido al de Einstein, aunque 
on mayor e�
ien
ia de dete

ión,y los PSPC, 
ontadores propor
ionales sensibles a la posi
ión. El HRI está formado por dospla
as mi
ro
anal en 
as
ada, tiene po
a resolu
ión en energías y una resolu
ión temporaldel orden de 61 µs. El primero de los PSPC utilizado fue el PSPC-C, destinado a la fase deveri�
a
ión y a gran parte del muestreo 
ompleto del 
ielo (�All�Sky Survey�) hasta que seprodujo su destru

ión el 25 de Enero de 1991, siendo reemplazado por el PSPC�B 
on el quese realizaron observa
iones puntuales de fuentes. La WFC 
onsta de tres espejos anidados quefo
alizan los rayos X de muy po
a energía y los UV lejanos en una pla
a mi
ro
anal.ASTRO�D ASCAEl satélite ASCA fue la 
uarta misión de astronomía de rayos X japonesa. Lanzado enFebrero de 1993, se perdió el 
ontrol en 2000 y reentró en la atmosfera en Marzo de 2001.ASCA estaba equipado 
on 4 teles
opios de rayos X de gran área. En el fo
o de dos de ellos seen
uentran los GIS (Gas Imaging Spe
trometer, Ohashi et al. 1991), 
ontadores propor
ionalespor 
entelleo de gas, y en el fo
o de los otros dos los SIS (Solid�state Imaging Spe
trometer,Gendreau 1995), 
ámaras CCD. ASCA fue la primera misión de astronomía de rayos X queusó CCDs.CHANDRAEl observatorio de rayos X Chandra (CXO, Chandra X�Ray Observatory) 
ombina un e�-
iente teles
opio de rayos X de alta resolu
ión 
on instrumentos de imágenes y espe
tros
opíade avanzada te
nología. El teles
opio fue lanzado por NASA 
on éxito a bordo del trans-bordador espa
ial Columbia el 23 de Julio de 1999 y llamado así en honor del físi
o indioSubrahmanyan Chandrasekhar.La órbita del satélite Chandra es altamente elípti
a, 133.000 km y 16.000 km de apogeoy perigeo, respe
tivamente, 
on lo que se 
onsigue estar más de un 85% del tiempo orbitalde 64 horas y 18 minutos por en
ima de los 
inturones de radia
ión terrestre de Van Allen.De este modo se 
onsiguen observa
iones ininterrumpidas de más de 55 horas, ha
iendo queel tiempo de observa
ión sea más prolongado y efe
iente que el de otros satélites situados enórbitas bajas. Chandra puede observar el 
ielo en rayos X 
on una resolu
ión angular de 0.5segundos de ar
o. El sistema del teles
opio 
onsiste en 4 pares de espejos y la estru
tura que losoporta. El Observatorio de rayos X Chandra lleva los siguientes instrumentos: Advan
ed CCDImaging Spe
trometer (ACIS), High Resolution Camera (HRC), High Energy TransmissionGrating Spe
trometer (HETGS) y Low Energy Transmission Grating Spe
trometer (LETGS).En la Figura 1.9 se muestra el observatorio y varios de sus prin
ipales 
omponentes.
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Figura 1.9: Chandra y sus 
omponentes: (1) Cámara de orienta
ión; (2) Modulo espa
ial;(3) Paneles Solares; (4) Teles
opio; (5) Modulo de instrumentos 
ientí�
os; (6) Antena; (7)Propulsores; (8) Complejo de espejos de alta resolu
ión (HRMA); (9) Puerta prote
tora deradia
ión solar.El instrumento de mayor interés para este trabajo es ACIS. ACIS está formado por dos
omponentes denominadas ACIS�I y ACIS�S (ver Figura 1.10). La primera 
onsiste en un
onjunto de 4 CCDs que 
ubren un 
ampo de 16'.9×16'.9 y la segunda, 
on un total de6 CCDs, 
ubren un 
ampo de 8'.3×50'.6. Los dete
tores de ACIS�I y 
uatro de los seisdete
tores de ACIS�S re
iben ilumina
ión frontal (FI, Front Illuminated), mientras que losotros dos re
iben ilumina
ión trasera (BI, Ba
k Illuminated). Los dete
tores BI son sensiblesa más bajas energias que los FI y tienen una resolu
ión energéti
a que es prá
ti
amenteindependiente de la posi
ión. Los FI son más e�
a
es a altas energías, pero su resolu
iónespe
tral es inferior y varía notablemente 
on la posi
ión.La fun
ión de los instrumentos es alma
enar el número, posi
ión, energía y tiempo dellegada del fotón in
idente. Esta informa
ión que queda registrada en lo que se 
ono
e 
omo�
hero de eventos, puede ser usada para ha
er una imagen en rayos X o para el estudio de laspropiedades de la fuente, tales 
omo su temperatura, a través de su espe
tro.XMM�NEWTONEl XMM�Newton (X�ray Multimirror Mission) es un observatorio espa
ial de rayos Xnombrado en honor de Sir Isaa
 Newton. Con el nombre preliminar de High Throughput X�ray Spe
tros
opy Mission, fue lanzado por ESA el 10 de di
iembre de 1999 desde Kouroupor un Ariane 5 y 
olo
ado en una órbita muy ex
éntri
a (Figura 1.11) que le lleva hasta
asi un ter
io de la distan
ia de la Luna, en la que tarda unas 48 horas en 
ompletar unavuelta a la tierra. El satélite pesa 3800 kg, mide 10 m de largo y unos 16 de an
ho 
onlos paneles solares desplegados. Tiene tres teles
opios de rayos X (Figura 1.12), 
ada uno
on 58 espejos 
on
éntri
os tipo Wolter I, diseñados de manera que se maximiza su área
ole
tora. Los espejos de XMM están entre los de mayor e�
ien
ia jamás desarrollados, lo quesumado a la elevada sensibilidad de sus dete
tores le ha
e 
apaz de dete
tar fuentes de rayos Xextremadamente débiles. A 
ambio no tiene la extraordinaria resolu
ión espa
ial de Chandra.XMM�Newton lleva a bordo los instrumentos: EPIC (European Photo Imaging Cameras)



20 Capítulo 1. Introdu

ión

Figura 1.10: Diagrama de posi
iones de las CCDs en el instrumento ACIS a bordo de ChandraEPIC�MOS y EPIC�pn, tres 
ámaras de rayos X, RGS (Re�e
tion Grating Spe
trometer)y OM (Opti
al/UV Monitor). Dada la sensibilidad de EPIC�MOS y EPIC�pn, usaremosobserva
iones 
on estos instrumentos. La forma de estos se puede ver en la Figura 1.13.1.5. Fuentes de rayos X en el UniversoEl origen bási
o de la emisión en rayos X en el medio interestelar se en
uentra en la energía
inéti
a aso
iada a vientos estelares o material eye
tado a altas velo
idades. Algunos ejemplosse dan en:Restos de supernovas.Burbujas en torno a estrellas masivas (wind-blown bubbles).PN: Viento rápido y tenue que 
ho
a a un viento lento y denso.Cuando un viento rápido o �ujo 
olimado 
ho
a algún material mas o menos inerte, de-posita en él parte de su energía. Si δV es la diferen
ia entre la velo
idad antes y después del
hoque, la energía que puede depositar un protón es tal que puede al
anzarse una temperatura:T = 1

2
mδV 2k−1 (1.1)Si δV >130 kms−1 enton
es T >106 K. Por tanto, que la velo
idad observada sea superiora ∼100 kms−1 es un requisito indispensable para observar emisión en rayos X. En una primera
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Figura 1.11: Esquema de la órbita de XMM�Newtonaproxima
ión, el 
hoque ha de ser 
onsiderado 
omo adiabáti
o, aunque algunos pro
esos tales
omo la 
ondu

ión de 
alor y la evapora
ión de material en la interfase enrique
en la físi
adel problema. Otra posibilidad es que sea en la onda de 
hoque que se propaga ha
ia dentrodonde se den las 
ondi
iones apropiadas para la emisión en rayos X.El universo visto en el rango de los rayos X di�ere notablemente del observado en elrango ópti
o. La 
antidad de fuentes de rayos X en el universo es muy abundante y variada
omo muestra la Figura 1.14. Como la emisión en rayos X denota siempre la existen
ia departí
ulas de muy alta energía, la imagen del 
ielo a estas longitudes de onda revela las regionesdel Universo donde las partí
ulas poseen altas energías debido a fuertes 
ampos magnéti
os,explosiones violentas, altas temperaturas o 
ampos gravitatorios muy intensos. Las fuentesde rayos X más luminosas en nuestra galaxia son los produ
tos de estrellas masivas que han
olapsado en forma de estrellas de neutrones o agujeros negros. Otras fuentes intensas de rayosX son las burbujas gigantes de gas 
aliente produ
idas en explosiones de tipo Supernova. Lasenanas blan
as y el gas 
aliente de las 
apas exteriores de las estrellas normales son fuentesmenos intensas de rayos X.Las atmósferas interiores más 
alientes, o 
oronas, de las estrellas 
omo nuestro Sol, pro-du
en rayos X. La 
apa más interna de la atmósfera de una estrella se 
ono
e 
omo 
orona yestá formada por un gas sometido a altas temperaturas. La mayor 
antidad de la radia
iónemitida por las 
oronas estelares son rayos X, debido a la alta temperatura a la que estásometida. Aunque la emisión de rayos X de las 
oronas supone sólo un pequeño por
entajede la energía total radiada por las estrellas, las 
oronas estelares son un laboratorio 
ósmi
oideal para poder investigar 
ómo se produ
e el plasma en la naturaleza y 
ómo los 
amposmagnéti
os intera
túan 
on él para produ
ir las luminosas protuberan
ias que pueden emitir



22 Capítulo 1. Introdu

ión

Figura 1.12: XMM�Newton y sus 
omponentestanta energía 
omo un millón de bombas de hidrógeno juntas. Las protuberan
ias más intensaspueden alterar las 
omuni
a
iones por radio y produ
ir las 
ono
idas auroras borealesLas binarias de rayos X son las fuentes X más brillantes de nuestra galaxia. Aunquehistóri
amente fueron dete
tadas primero en esta longitud de onda, en realidad pueden emi-tir radia
ión en prá
ti
amente todo el espe
tro ele
tromagnéti
o, desde radio a rayos X. Lasbinarias de rayos X son sistemas dobles en los que una estrella y un objeto 
ompa
to (agujeronegro o estrella de neutrones) orbitan en torno al 
entro de masas del sistema; dada la proxi-midad entre ambos objetos, es posible que una 
ierta 
antidad de gas 
ir
unestelar, o partede la envoltura estelar de la estrella 
ompañera entre en la zona de in�uen
ia gravitatoria delobjeto 
ompa
to y sea atraída ha
ia la super�
ie de éste. En el pro
eso de a
re
imiento de ma-teria por el objeto 
ompa
to, parte de la energía poten
ial gravitatoria de la materia a
retadaes disipada en forma de radia
ión ele
tromagnéti
a. La naturaleza de la estrella 
ompañeradetermina la modalidad de transferen
ia de masa al objeto 
ompa
to, así 
omo las propieda-des ópti
as del sistema. Los sistemas binarios de rayos X se han 
lasi�
ado históri
amente enfun
ión de la masa de la estrella 
ompañera en dos grupos: sistemas de alta y baja masa.Binarias de rayos X de alta masa: Las binarias de rayos X de alta masa son sistemasjóvenes, fundamentalmente lo
alizados en el plano galá
ti
o, en los que un objeto 
om-pa
to, generalmente una estrella de neutrones, orbita una estrella masiva (M>10M⊙) detipo espe
tral temprano (O/B). En estos sistemas, la emisión ópti
a está dominada porla estrella masiva. La transferen
ia de masa al objeto 
ompa
to se produ
e mediantevientos estelares. El 
ampo magnéti
o de la estrella de neutrones suele ser intenso y
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Figura 1.13: Campo de visión de EPIC�MOS y EPIC�pn respe
tivamente
analiza el �ujo de materia ha
ia los polos magnéti
os, al 
ho
ar 
ontra la super�
ie dela estrella de neutrones, 
onvertirá su energía poten
ial gravitatoria en energía térmi
a.Binarias de rayos X de baja masa: Las binarias de rayos X de baja masa son sistemasmás viejos, en los que la estrella 
ompañera tiene tipos espe
trales más tardíos que A, ymasas inferiores a 1M⊙. La distribu
ión espa
ial de estos sistemas está 
on
entrada enel 
entro galá
ti
o. La transferen
ia de materia se produ
e 
uando la estrella 
ompañera,al evolu
ionar en la Se
uen
ia Prin
ipal, al
anza la super�
ie del lóbulo de Ro
he. Éstaes la super�
ie equipoten
ial más pequeña que envuelve a los dos objetos. En ella existeun punto 
ríti
o, el punto interno de Lagrange, a través del 
ual la materia puede sertransferida desde la estrella 
ompañera al objeto 
ompa
to.Las estrellas más masivas de 10M⊙ evolu
ionan rápidamente hasta produ
ir en su interiorhierro, el más estable de los elementos. Cuando todo el material presente en el nú
leo ha sidoya 
onvertido en hierro, el nú
leo 
olapsa si la masa supera el límite de Chandrasekhar, dandolugar a una estrella de neutrones o a un agujero negro si la estrella es extremadamentemasiva. La energía liberada en el 
olapso de las regiones 
entrales 
alienta las 
apas exterioresde la estrella, que son expulsadas a grandes velo
idades (∼10.000 kms−1) dando lugar a loque se 
ono
e 
omo remanentes de supernovas.Si la masa del nú
leo que queda tras la explosión de una supernova es aún mayor que ellímite de Chandrasekhar (≈1.4M⊙), el nú
leo no es estable ya que la presión de degenera
iónde los ele
trones es insu�
iente para 
ompensar la fuerte gravedad. Por tanto, el 
olapso
ontinúa hasta que la densidad al
anza el valor de 1017 kg m−3 y los protones y ele
tronesse 
ombinan en forma de neutrones. El objeto 
olapsado se denomina enton
es estrella deneutrones. En los objetos aún más 
ompa
tos, la gravedad resulta tan intensa que ningunaotra fuerza puede impedir que el objeto siga 
olapsando hasta produ
ir una singularidad (unagujero negro) de la que no puede es
apar la radia
ión ele
tromagnéti
a. Los agujeros negrosse dete
tan por la emisión prin
ipalmente en rayos X de la materia que 
ae ha
ia ellos mientrasgira rápidamente alrededor del agujero en un dis
o de a
re
ión.Las galaxias son fuentes espa
ialmente extensas en las que la emisión de rayos X pro
edede las fuentes dis
retas (binarias de rayos X, SN y SNR, 
oronas estelares, pobla
iones estelares
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Figura 1.14: Mapa de las fuentes de rayos X dete
tadas en el universo.muy jóvenes, et
), de 
omponentes gaseosas, en el 
aso de las galaxias a
tivas, de la regióndel nú
leo. Las fuentes de rayos X más brillantes en las galaxias se en
uentran en los brazos,dis
os, bulbos y 
úmulos globulares de las galaxias espirales (Fabbiano, 1989).El 
ometa LINEAR es 
ono
ido por haber explotado 
uando pasó 
er
a del Sol en Juliode 2000, aunque el evento no es 
omparable 
on una llamarada solar o una explosión desupernova. Esta explosión no fué un evento tan violento 
omo para esperar una gran emisiónde rayos X. Sin embargo, las imágenes enviadas por Chandra revelan un resplandor en rayosX rodeando la parte del nú
leo 
ometario orientada ha
ia el Sol. El frío nú
leo es invisibleen las longitudes de onda 
orrespondientes a los rayos X, pero el gas que lo rodeaba emitiarayos X de forma altamente variable (Figura 1.15). La intera

ión entre el viento solar, 
onnumerosos iones de C y O, y el material neutro de los 
ometas se 
ono
e 
omo rea

iones deinter
ambio de 
arga (se expli
ará en la se

ión �1.5.1). Su espe
tro está 
ompuesto por líneassin 
ontínuo (Figura 1.16).Este resultado aparentemente 
ontradi
torio, emisión de rayos X de una masa de nieve
ósmi
a, no sorprendió a los investigadores que estudiaban al 
ometa LINEAR. Esto habíasido observado en otro 
ometa ha
e 
uatro años atrás, 
uando ROSAT des
ubrió emisionesde rayos X provenientes de la ve
indad del 
ometa Hyakutake.1.5.1. Emisión de rayos X en PNeComo ya hemos visto en �1.2, las PNe 
onstan de material estelar expulsado por estrellas
on masas 
omprendidas entre 1 y 8 M⊙. Ha
ia el �nal de la fase AGB, estas estrellas ex-perimentan pérdidas de abundante masa y expulsan la mayor parte de su envoltura estelara través de un viento AGB lento y denso. El material eye
tado es posteriormente ionizadopor la estrella 
entral y se 
onvierte en una PN. A medida que la PN se expande, el nú-
leo estelar, 
ompuesto prin
ipalmente de 
arbono y oxígeno, va a evolu
ionar ha
ia la etapade enana blan
a. Cuando el nú
leo estelar 
aliente está expuesto al viento AGB lento, 
on
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Figura 1.15: Imagen Chandra del 
ometa LINEARvelo
idades terminales 5-30 km s−1 (Eder et al., 1988), este es reemplazado por un vientoestelar rápido 
on velo
idades terminales 1.000-4.000 km s−1 (Cerruti-Sola y Perinotto, 1985;Guerrero et al., 2010).Este viento rápido barre al viento lento AGB para formar una PN (Kwok, 1983). En estaintera

ión de vientos estelares (modelo ISW), la estru
tura físi
a de una PN sería similara la de una burbuja, 
omo el modelo de (Weaver et al., 1977), que 
omprende una 
avidad
entral llena de viento 
ho
ado rápido 
on temperaturas de 107-108 K (burbuja 
aliente), una
ás
ara densa de viento AGB barrido a 104 K, y una envoltura exterior de viento AGB enexpansión (Mellema y Frank, 1995; Zhekov y Perinotto, 1998; Ste�en et al., 2008). EjemploFigura 1.17 de Ste�en et al. (2008). La mez
la turbulenta o la 
ondu

ión de 
alor disminuyela temperatura del gas 
aliente a 106-107 K y aumenta su densidad para que se den las
ondi
iones óptimas para la emisión de rayos X blandos. Por lo tanto, la observa
ión de rayosX del gas 
aliente 
ho
ado en una PN nos propor
iona un medio dire
to para examinar laintera

ión del viento estelar rápido 
on el viento AGB y para investigar la transferen
ia deenergía y momento en la envoltura de la PN.La observa
ión de rayos X en el gas 
aliente en los interiores de las PNe pueden 
onfundirse
on las emisiones de rayos X de la estrella 
entral de las PNe. Cierto número de estrellas
entrales de PNe se han dete
tado 
omo fuentes de rayos X. Existen tres me
anismos posiblesgeneralmente a
eptados para la produ

ión de estos rayos X:Las fotosferas de las CS de algunas PNe son lo su�
ientemente 
alientes para produ
irrayos X suaves.Una CSPN puede tener 
ompañera de tipo tardío 
on regiones 
oronales que produ
enrayos X de más alta energía.Emisiones de rayos X de alta energía pueden originarse por 
hoques dentro del vientoestelar 
on una temperatura de ≈106 K.Si 
onsideramos el modelo de plasma opti
amente delgado apropiado para emisiones de
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Figura 1.16: Espe
tro del 
ometa C/1999 S4 (LINEAR) en el momento de su máximo brillo.gas difuso (Mewe et al., 1986), este in
luye me
anismos de emisión de 
ontínuo (radia
ión defrenado o Bremsstrahlung) y me
anismos de emisión de líneas de varios elementos. En un es-pe
tro de rayos X, el 
ontínuo da informa
ión de la velo
idad de los ele
trones (bremsstrahlungtérmi
o) y las líneas y su intensidad dan informa
ión de los iones.Bremsstrahlung (radia
ión de frenado o radia
ión libre-libre). Emisión de radia
ión ele
-tromagnéti
a que se produ
e 
uando una partí
ula 
argada es a
elerada. La energía delfotón emitido depende de la velo
idad de la partí
ula y también de la distan
ia relativaentre las dos partí
ulas intera
tuantes. Cuanto mayor sea la velo
idad de la partí
ulain
idente, mayor será su energía 
inéti
a y por tanto mayor será la energía que puedetransformarse en forma de onda ele
tromagnéti
a. Pero no ha
en falta velo
idades rela-tivistas para obtener mediante el frenado de partí
ulas 
argadas, fotones de alta energía
omprendidos entre la gama de rayos X y rayos gamma.Los ele
trones libres en un plasma intera

ionan 
on iones y protones 
ontinuamente,generando emisión libre-libre (Figura 1.18).La distribu
ión de la radia
ión de frenado resultante de esta situa
ión físi
a se des
ribemediante una distribu
ión de probabilidad 
on la forma que muestra la Figura 1.19,que se 
ono
e 
omo espe
tro 
ontinuo de rayos X o espe
tro de emisión de frenado(bremsstrahlung).La emisión de bremsstrahlung térmi
o es una situa
ión típi
a que podemos en
ontrar enel universo en sistemas gaseosos que se en
uentran sometidos a elevadas temperaturas.En esas 
ondi
iones los átomos gaseosos se en
uentran ionizados y sometidos a vibra
io-nes térmi
as muy elevadas, lo que impli
a altas velo
idades de los iones y ele
trones que
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Figura 1.17: Per�les radiales de densidad ele
tróni
a (línea sólida) y temperatura (línea pun-teada) para un modelo 
on: 0.565 M⊙ de masa en su estrella 
entral en t = 12107 años, 
onL= 3455 L⊙, Tef = 69906 K. El 
hoque del viento es de 1017 
m, el frente de 
ondu

ión en r =4.5 ×1017 
m. Teniendo en 
uenta los diferentes rangos de densidad ele
tróni
a (Ste�en et al.,2008).lo 
onstituyen. Si 
onsideramos la emisión de un sistema que se en
uentre a una tem-peratura de 107 K, podemos estimar la velo
idad media de las partí
ulas 
onsiderandoque la energía térmi
a del sistema se transforma en movimiento o energía 
inéti
a delas partí
ulas, es de
ir, sus velo
idades siguen una distribu
ión de Maxwell-Boltzmann(1.2) f(v)=4π

(
m

2πkT

)3/2

v2exp

[
−mv2

2kT

] (1.2)La probabilidad de que se produz
an 
olisiones ión-ele
trón o ele
trón-ele
trón es muyelevada y por tanto la emisión de rayos X también deberá serlo.Me
anismos de emisión de líneas. Rea

iones de inter
ambio de 
arga (CXRS).Pro
eso en el que un átomo neutro trans�ere un e− a un ión, que queda en un estadoex
itado, seguido de una transi
ión al estado fundamental (Figura 1.20). Típi
amente, elión neutro es hidrógeno (en la prá
ti
a, la úni
a alternativa es helio), de modo que esteme
anismo queda limitado allí donde H neutro 
oexiste 
on plasma a altas temperaturas.El �ujo de átomos neutros se puede es
ribir 
omo:S(vi) = nin0fi(νi)

∫
σCX |νi − ν0|f0(ν0)d

3ν0 (1.3)Donde n es la densidad; f la fun
ión de distribu
ión; ν la velo
idad y σCX la se

ióne�
az de inter
ambio de 
arga. Los subíndi
es i y 0 
orresponden a iones y átomos
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Figura 1.18: Colisión entre un ele
trón y un protón.

Figura 1.19: Espe
tro de emisión 
ontinuo de rayos X (bremsstrahlung).

Figura 1.20: Rea

iones de inter
ambio de 
arga (CXRS)neutros respe
tivamente. Esta e
ua
ión puede es
ribirse respe
to a la tasa de rea

ionesde inter
ambio de 
arga y resulta:
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iones 
on ROSAT mostraron indi
ios de emisión difusa en rayos X en unas po
asPNe (Guerrero et al., 2000). Sin embargo, no fue hasta la llegada de Chandra y XMM-Newton,
on una gran resolu
ión espa
ial y espe
tral, y sensibilidad, 
uando fuimos 
apa
es de dete
tarel gas 
aliente en el interior de las PNe. Chandra y XMM-Newton han resuelto la emisión derayos X en un buen número de PNe (por ejemplo, Kastner et al. (2000, 2001); Chu et al.(2001); Guerrero et al. (2002, 2005)) y reveló una inesperada emisión de rayos X duros de lasestrellas 
entrales de varias PNe que pueden pro
eder de la emisión 
oronal de 
ompañerasbinarias invisibles o al 
hoque de los vientos estelares (Guerrero et al., 2001; Kastner et al.,2003; Montez et al., 2010).





Capítulo 2Motiva
ión y objetivos de esta Tesis2.1. Introdu

iónLas nebulosas planetarias (PNe) se forman ha
ia el �nal de la evolu
ión de las estrellasde masa baja e intermedia, lo que 
onstituye una importante fra

ión de las estrellas de
ualquier galaxia. Una PN es bási
amente la envoltura de esas estrellas que ha sido eye
taday subse
uentemente ionizada por la estrella 
entral que está ini
iando su evolu
ión ha
iaenana blan
a. La 
omplejidad y simetría de sus formas ha
e de las PNe objetos astronómi
osde extraordinaria belleza, pero también el es
enario perfe
to para estudiar las intera

ionesde poderosos vientos estelares e intensos 
ampos de radia
ión.En el primer 
apítulo de este trabajo se ha he
ho una introdu

ión donde se des
ribenlas fases �nales de la evolu
ión de estas estrellas, los modelos de forma
ión y evolu
ión de lasPNe y los me
anismos de emisión de rayos X de estos objetos, ha
iendo espe
ial referen
iaa los modernos observatorios de rayos X, Chandra y XMM-Newton. Para poner en 
ontextolas observa
iones en rayos X de PNe, que di�eren notablemente de las realizadas en rangosespe
trales menos energéti
os, también se des
ribió brevemente los orígenes de la astronomíade rayos X y sus primeras observa
iones. El progreso experimentado por los instrumentos deobserva
ión de los satélites de rayos X en los últimos años ha sido espe
ta
ular, lo que hapermitido nuevos y más profundos estudios de las PNe en este rango espe
tral. A 
ontinua
iónse des
riben las razones que han motivado la realiza
ión de esta tesis, así 
omo los objetivos
on
retos que se persiguen.2.2. Motiva
ión y ObjetivosLos resultados publi
ados hasta la fe
ha de observa
iones Chandra y XMM-Newton de PNehan propor
ionado gran 
antidad de informa
ión sobre la presen
ia, distribu
ión espa
ial y
ondi
iones físi
as del gas 
aliente en el interior de estos objetos. Sin embargo, la mayor partede esas observa
iones, 
on la salvedad del re
iente trabajo de Kastner et al. (2012), se 
entranen un número pequeño de PNe, una en la mayor parte de los 
asos (e.g., Chu et al. (2001);Montez et al. (2005)). Esto ha
e muy difí
il la 
ompara
ión de observa
iones en rayos X dePNe, dado que el análisis de di
has observa
iones no es homogéneo y los produ
tos que sedetallan no son 
ompatibles. Por ejemplo, el rango espe
tral usado por diferentes autores paradeterminar los valores de �ujos o de luminosidades suele ser dispar, lo que ha
e en la prá
ti
aimposible una 
ompara
ión entre estos valores para diferentes fuentes. Además, un número31
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ión y objetivos de esta Tesisimportante de observa
iones de PNe no se han divulgado, dado que di
has observa
ionesno dete
tan emisión difusa en rayos X. Por otro lado, los ar
hivos de datos de Chandra yXMM-Newton in
luyen gran 
antidad de observa
iones de PNe observadas serendípi
amente,es de
ir, observa
iones de otras fuentes que in
luyen de forma 
asual una PN en el 
ampo devisión del instrumento.El análisis estadísti
o de todas esas observa
iones puede aportar valiosa informa
ión parainvestigar las predi

iones de los modelos de forma
ión de burbujas 
alientes en PNe. Sonmu
has las 
uestiones que pueden ayudarnos a responder un estudio de este tipo: ¾Qué PNe
ontienen gas 
aliente en su interior 
apaz de emitir en rayos X y 
uáles no?¾Cuándo es una PN dete
table en rayos X 
on la presente te
nología? ¾Cómoevolu
iona el gas 
aliente en una PN? Para responder a estas 
uestiones, en el 
apítuloter
ero de esta tesis se ha he
ho uso de observa
iones de PNe en los ar
hivos de Chandra yXMM-Newton que se han analizado de forma homogénea, ha
iendo uso de las más re
ientes
alibra
iones. Esto último nos ha permitido una mayor pre
isión en el estudio de la emisiónde estos objetos, dado que las 
alibra
iones usadas son mu
ho más �ables para energías pordebajo de 1.0 keV, donde se en
uentra la mayor parte de la emisión en rayos X de una PN.La búsqueda de observa
iones de rayos X de PNe en los ar
hivos de Chandra y XMM-Newtonnos ha permitido investigar las propiedades en rayos X de 79 PNe, de las que 64 no habíansido previamente estudiadas.Una de las predi

iones 
lave del modelo de forma
ión y evolu
ión de PNe por la intera

iónde vientos estelares es la presen
ia de material a altas temperaturas que está atrapado en elinterior de la 
avidad 
entral de la PN. Es lo que se 
ono
e 
omo la �burbuja 
aliente�. Di
hoplasma a altas temperaturas debe ser dete
table en rayos X, pero además su altísima presióntérmi
a debe tener importantes efe
tos en la estru
tura nebular. El plasma dentro de laburbuja 
aliente a
túa 
omo un pistón y el material nebular es barrido, formándose una 
apadelgada de alta densidad y gran emisividad en el ópti
o. Mientras, el material nebular másexterno aún no es afe
tado por la alta presión de la burbuja 
aliente y mantiene su estru
tura,
reándose una morfología de múltiples 
apas. ¾Es realmente ésta la estru
tura de unaPN? ¾Cuáles son realmente los efe
tos del gas 
aliente en la estru
tura de la PN?Para responder a estas preguntas, es pre
iso llevar a 
abo un estudio 
ompleto de la estru
turafísi
a de una PN, pero este estudio ne
esita la obten
ión de observa
iones en mútiples rangosespe
trales, por lo que nun
a antes se había he
ho. Por esta razón, se ha estudiado en el
apítulo 
uarto de esta tesis una PN 
er
ana 
on baja extin
ión y estru
tura de doble 
apa,NGC3242, para la 
ual se obtuvieron observa
iones en rayos X 
on XMM-Newton del gas
aliente en su interior que se estudiaron 
onjuntamente 
on observa
iones espe
tros
ópi
ase imágenes ópti
as de las 
apas externas. La 
ompara
ión de las propiedades térmi
as y lapresión de 
ada 
apa nos propor
ionarán una visión detallada de los efe
tos del gas 
alienteen la estru
tura de una PN.El modelo de forma
ión y evolu
ión de PNe por la intera

ión de vientos estelares tieneotras impli
a
iones para la estru
tura de las PNe. La existen
ia de gas a muy altas tempe-raturas (>106 K) 
ontenido en la burbuja 
aliente en 
onta
to 
on el 
as
arón brillante dematerial ionizado a menor temperatura (≃10,000 K) ha
e suponer que, entre ambas 
apas,se desarrolle una interfase a temperaturas intermedias (105 K � 3×105 K). En di
ha 
apa esde esperar que se produz
an importantes pro
esos físi
os de 
ondu

ión del 
alor del vientoestelar 
ho
ado ha
ia la 
apa externa y de evapora
ión de material frio de esta 
apa dentrode la burbuja 
aliente. La mez
la del viento estelar 
ho
ado 
on el material frio nebular y lapérdida de energía por la transferen
ia de 
alor de ele
trones ha
e que el plasma emisor en



2.2. Motiva
ión y Objetivos 33rayos X baje su temperatura y aumente su densidad. Esto permite que se den las 
ondi
ionesóptimas ne
esarias para que se emitan rayos X suaves, 
omo en efe
to se dete
tan en PNe.La presen
ia de una 
apa de 
ondu

ión puede diagnosti
arse mediante la dete

ión delíneas ultravioletas de O vi, dado que este ión se espera sea abundante en plasmas 
on tem-peraturas ∼3×105 K. Hasta la fe
ha, la muestra de PNe que presentaban emisión de rayos Xsuaves y una 
apa de 
ondu

ión estaba redu
ida a un úni
o objeto, NGC6543 (Gruendl et al.,2004). ¾Es realmente esta 
apa de 
ondu

ión un elemento 
omún en las PNe 
onemisión en rayos X? Si esto fuera así, sería de esperar una 
orrela
ión entre la dete

ión deemisión suave en rayos X en PNe y la presen
ia de líneas ultravioletas de O vi. Para ello, enel quinto 
apítulo de esta tesis se ha abordado un estudio 
onjunto de observa
iones Chandraen rayos X y FUSE en el ultravioleta lejano obtenidas expresamente para tres PNe, IC 418,NGC2392 y NGC6826. Di
ho estudio se ha 
ompletado 
on datos de los 
orrespondientesar
hivos para otras siete PNe, obteniéndose una visión global de la 
orresponden
ia entreburbuja 
aliente y 
apa de 
ondu

ión en PNe. El 
aso de NGC2392 ha resultado ser espe-
ialmente enigmáti
o, 
omo se des
ribe en di
ho 
apítulo, por 
uanto la estrella 
entral nopare
e ser 
apaz de aportar la energía ne
esaria para produ
ir la emisión de rayos X observada.Finalmente, existe un tipo de PNe 
uya forma
ión, al menos en sus fases más re
ientes,di�ere notablemente del es
enario propuesto por el modelo de intera

ión de vientos. Se tratade PNe 
uyas estrellas 
entrales experimentan un último estallido termonu
lear en sus super-�
ies, ya en momentos tardíos de la expansión nebular (τdyn > 10, 000 años) y 
on la estrella
entral en la fase post-AGB. En esos ex
lusivos 
asos, las rea

iones termonu
leares en la 
apade hidrógeno super�
ial alimentan la 
apa adya
ente hasta al
anzar la masa 
ríti
a e ini
iarla fusión de helio. Este estallido produ
e la eye

ión de material altamente pro
esado y unaexpansión de las estrellas que las ha
e retomar las 
ara
terísti
as de gigante roja. Inmediata-mente después, en po
os años o dé
adas, las estrellas desarrollan un nuevo viento estelar queintera

iona 
on el material pro
esado eye
tado durante el estallido de helio.En estos objetos, que se 
ono
en 
omo PNe vueltas a na
er (born-again PNe), nos en-
ontramos 
on material altamente pro
esado a muy po
a distan
ia de la estrella 
entral yque intera

iona 
on su potentísimo viento estelar. Es esta una situa
ión diferente a la de lasburbujas 
alientes de PNe, donde la transi
ión entre el viento lento y denso AGB y el vientorápido y ténue post-AGB se ha
e en es
alas temporales mu
ho más extensas. ¾Se produ
irátambién en estos exóti
os objetos emisión en rayos X? ¾Serán los mismos pro
esosfísi
os los responsables de esta emisión, o las pe
uliares 
ondi
iones de estos sis-temas permitirán otros pro
esos alternativos para la produ

ión de gas 
aliente?Existía eviden
ia de emisión en rayos X en Abell 30, uno de los objetos de esta 
lase, pero laspruebas no eran 
on
luyentes. Para 
on�rmar esa emisión y responder a las preguntas previas,se ha investigado en el sexto 
apítulo de esta tesis el 
aso de Abell 30 usando observa
ionesChandra y XMM-Newton. Los resultados obtenidos nos han permitido indagar en pro
esosfísi
os alternativos a la produ

ión de emisión en rayos X en PNe.





Capítulo 3Bases de datos de NebulosasPlanetarias en rayos X3.1. Introdu

iónComo se ha men
ionado en el 
apítulo introdu
torio, las observa
iones en rayos X de PNeen bus
a de emisión extensa resultan 
lave para determinar la a

ión del viento estelar rápidoy de �ujos 
olimados en la forma
ión y evolu
ión de PNe. Una de las predi

iones bási
as delmodelo de intera

ión de vientos es la forma
ión de una burbuja 
aliente 
on gas emisor enrayos X en la 
avidad interior de las PNe. En su intera

ión 
on el viento estelar lento de lafase de gigante roja, una onda de 
hoque se propaga en el viento estelar rápido y 
alienta elmaterial a temperaturas de hasta 108 K. Di
ho gas es muy tenue y difí
il de dete
tar, pero,en la interfase 
on el material nebular (más frío, a 104 K), la evapora
ión de éste dentro dela burbuja 
aliente redu
e la temperatura e in
rementa la densidad, al
anzándose 
ondi
ionesóptimas para la emisión de rayos X suaves.La emisión en rayos X de PNe había sido ya dete
tada a mediados de los años 80 porlos satélites Einstein y EXOSAT (e.g., de Korte et al. (1985); Tarafdar y Apparao (1988);Apparao y Tarafdar (1989)). Todas esas dete

iones, sin embargo, pueden ser interpretadas
omo la emisión en rayos X suaves pro
edente de la fotosfera de sus estrellas 
entrales 
alientes(Guerrero et al., 2000).La emisión extensa en rayos X de las PNe no es intensa y, por tanto, la dete

ión de estaemisión no resulta fá
il. Durante la dé
ada de los 90, ROSAT y ASCA obtuvieron observa
io-nes de más de 60 PNe, de las que sólo unas po
as mostraron 
ierta eviden
ia de emisión difusa.Usando datos del Rosat All-Sky Survey (RASS ), Kreysing et al. (1992) anun
ió la dete

iónde emisión marginalmente resuelta en rayos X en NGC6543 y de emisión 
ompatible 
on unafuente puntual en BD+30◦3639 
uya distribu
ión espe
tral indi
aba temperaturas de más de2×106 K, 
omo luego 
on�rmarían observa
iones obtenidas por ASCA (Arnaud et al., 1996).Otras PNe fueron también identi�
adas 
omo extensas por Kreysing et al. (1992), pero luegoresultaron dete

iones espúreas 
ausadas por el 
orto tiempo de integra
ión y por defe
tos enla 
alidad de imagen de ROSAT a bajas energías. Posteriormente, Leahy et al. (1994) hallaronemisión en rayos X duros (≈0.8 keV) aso
iada a la región 
entral de NGC7293, la Nebulosade la Héli
e, y Chu y Ho (1995) dete
taron emisión marginalmente resuelta en las regiones
entrales de A 30. En ambos 
asos, la forma espe
tral de di
ha emisión era in
ompatible 
onla emisión fotosféri
a de la estrella 
entral, 
omo en el 
aso de BD+30◦3639 des
rito por35
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ho públi
o el ar
hivo de datos de ROSAT, Guerrero et al. (2000) hi
ie-ron una búsqueda exhaustiva de todas las observa
iones de PNe obtenidas por el instrumentoPSPC de di
ho satélite. La muestra �nalmente estudiada in
luía 63 PNe de entre las que20�25% presentó emisión en rayos X. Esto in
luye 13 dete

iones seguras y tres posibles de-te

iones a un nivel de 2σ. Todas las fuentes de rayos X en esas PNe se 
on
entraban en tornoa la estrella 
entral y realmente la resolu
ión espa
ial de ROSAT PSPC, ≈30�, no era su�-
iente para dis
ernir su naturaleza 
omo fuente puntual o extensa. Sin embargo, en 5 fuentesla distribu
ión espe
tral de la emisión en rayos X era 
laramente in
onsistente 
on la emisiónfotosféri
a suave de la estrella 
entral. Estas fuentes eran BD+30◦3639, LoTr 5, NGC6543,NGC7009 y NGC7293.Realmente la emisión extensa en rayos X 
ontenida en el interior de PNe no pudo ser de-te
tada sin ambigüedad hasta la puesta en opera
ión de los observatorios de rayos X Chandray XMM-Newton, gra
ias a la gran sensibilidad y resolu
ión espa
ial de sus teles
opios y de-te
tores. Las observa
iones de Chandra y XMM-Newton han produ
ido imágenes de rayos Xy espe
tros de baja resolu
ión de PNe que se han podido usar para determinar la distribu
iónespa
ial y las propiedades físi
as del gas 
aliente en estos objetos. Se ha podido así dete
tarla emisión difusa en rayos X del viento estelar 
ho
ado en el interior de PNe (e.g., NGC6543,Chu et al. (2001)) y la emisión aso
iada 
on �ujos 
olimados rápidos de alta velo
idad (e.g.,Hen 3-1475, Sahai et al. (2003)). Las observa
iones realizadas 
on Chandra y XMM-Newtonhan servido también para 
on�rmar la naturaleza puntual de la emisión en rayos X duros enNGC7293, la 
ual pare
e aso
iarse a su estrella 
entral o a una región 
ir
umestelar no re-suelta (Guerrero et al., 2001). A estos resultados, obtenidos a título individual para un 
iertonúmero de PNe, se ha sumado el esfuerzo 
ole
tivo del proye
to ChanPlaNS (Chandra Plane-tary Nebula Survey), 
on el que se están obteniendo observa
iones Chandra para una muestra
ompleta de PNe hasta una distan
ia de 1.5 Kp
. Resultados preliminares de este proye
topara 21 PNe fueron presentadas por Kastner et al. (2012), anun
iándose nuevas dete

ionesde emisión difusa en 
uatro fuentes y nueve dete

iones de fuentes puntuales.Los resultados de las observa
iones de Chandra y XMM-Newton han propor
ionado gran
antidad de informa
ión sobre la distribu
ión y 
ondi
iones físi
as del gas 
aliente en PNe, loque permite que investiguemos la estru
tura físi
a de las PNe en su totalidad y la forma en laque un �ujo 
olimado trans�ere su energía me
áni
a a la envoltura nebular. Sin embargo, la
ompara
ión de observa
iones de PNe no es fá
il, ya que el análisis de diferentes observa
ionesen rayos X no es homogéneo. Además, un número importante de observa
iones de PNe, queno han dete
tado emisión difusa en rayos X, no se han divulgado, pero el análisis estadísti
ode estas puede aportar valiosa informa
ión.Los ar
hivos de datos de Chandra y XMM-Newton in
luyen gran 
antidad de observa-
iones de PNe que, o bien no han sido reportadas porque no se ha dete
tado emisión, o que
orresponden 
on observa
iones serendípi
as. Estas observa
iones serán el objeto del presen-te estudio. A 
ontinua
ión des
ribimos en detalle la naturaleza de los datos de rayos X deestos observatorios y el método analíti
o seguido. Tras ello detallamos nuestra búsqueda deobserva
iones de rayos X de PNe en los ar
hivos de Chandra y XMM-Newton y los resultadosobtenidos.



3.2. Estru
tura de los Datos de Rayos X 373.2. Estru
tura de los Datos de Rayos XLos fotones de rayos X tienen tan alta energía, 0.1 keV ≤ E ≤ 12.4 keV, que resulta po-sible dete
tarlos de forma individual. Además, salvo para una redu
ida fra

ión de fuentes,el �ujo de fotones in
identes es tan pequeño que su dete

ión debe ha
erse individualmente.Esto es espe
ialmente 
ierto para las nuevas misiones 
omo Chandra y XMM-Newton, dadasu extraordinaria resolu
ión espa
ial. Los dete
tores de rayos X 
uentan fotones individualesy miden su energía, en oposi
ión 
on la mayor parte de los dete
tores usados en otras longi-tudes de onda que miden el �ujo (número) de fotones in
identes. Los datos de rayos X están
ompuestos por listas (�
hero) de eventos que es la intera

ión de un fotón de rayos X 
on eldete
tor, donde los atributos de esta intera

ión son (E,t,x,y):Energía: 
anal (
hannel), PHA (del inglés, Pulse Height Amplitude), PI (del inglés, PulseInvariant)TiempoPosi
ión: en 
oordenadas del dete
tor o del 
ieloAtributos se
undarios: estado/�ag, grado/patrón....PHA (pulse height amplitude): Unidad de ingeniería que des
ribe la 
arga integradade un evento registrado en el dete
tor por un píxel (o por una "isla de píxeles"). No se
onserva PHAs, sino PHA integrado y GRADO. Una tabla de ganan
ias da la 
onversiónPHA→E para 
ada posi
ión (detx,dety).PI (pulse invariant): Número entero rela
ionado 
on la energía de un evento. Para Chan-dra ACIS: PI = int[E/14.6 eV℄ + 1status (Chandra) o �ag/ev�ag (XMM-Newton): Etiqueta que informa sobre poten
ialesproblemas que pueden afe
tar a un evento: píxel dañado, rayo 
ósmi
o, "streak", píxelal borde del dete
tor.... "status"tiene 32 bits (0 ó 1), numerados de 0 a 31.GRADO (event grade para Chandra o pattern para XMM-Newton): Número enteroasignado a 
ada evento según la distribu
ión espa
ial de la 
arga dete
tada en 
adapíxel en una isla (de 3×3 ó 5×5) alrededor de un píxel 
on un máximo lo
al de 
arga.Di
ho grado se asigna en el satélite y mide la 
alidad de una dete

ión: in
iden
iasimultánea de fotones, partí
ulas energéti
as, ...Sele

ionando atributos primarios (E, t) o se
undarios (grado, estado) puede in
rementarsela rela
ión señal a ruido de una observa
ión.3.2.1. Calibra
ionesDespués de �ltrar el �
hero de eventos, se puede pro
eder a proye
tarlo en espa
ios 1-Do 2-D para 
rear imágenes (x,y), espe
tros (E), o 
urvas de luz (t). Para 
ada uno de estasproye

iones han de 
rearse 
alibra
iones ade
uadas.Para imágenes:Mapa de exposi
ión (Exposure Map): sensibilidad del teles
opio y dete
tor en el 
ampode visión, in
luyendo los 
ambios de posi
ión del teles
opio durante la observa
ión.
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tion): probabilidad de que un fotón de una 
iertaenergía sea registrado en un píxel P(x,y,E)Para espe
tros: Matri
es de respuesta (response matri
es) es la probabilidad de que unfotón de energía E sea registrado por un 
ierto 
anal (PI).RMF: Redistribution Matrix File. Probabilidad de que un fotón de energía E sea dete
-tado 
on valor PHA. Dado que los dete
tores no son perfe
tos, la 
arga es distribuidapor la resolu
ión del dete
tor entre varios 
anales, lo que se expresa 
omo una matrizmultipli
ativa. En dete
tores CCDs, esta matriz es prá
ti
amente diagonal, pero hay
ontribu
iones no despre
iables de pi
os de es
ape y 
olas de baja energía.ARF: An
illary Redistribution File. Combina
ión del área efe
tiva (
m2) del teles
opio,�ltro y dete
tor 
on la e�
ien
ia 
uánti
a (QE) del dete
tor (
uentas/fotón). Es fun
iónde la energía, posi
ión y tiempo por medio de la solu
ión de aspe
to de la observa
ión.Cuando un espe
tro es multipli
ado por la ARF, resulta la distribu
ión de 
uentas queesperaríamos ver usando un dete
tor perfe
to (
on in�nita resolu
ión en energía).CIAO es el software de redu

ión y análisis de datos observados por Chandra. Puedeobtenerse en http://
x
.harvard.edu/. Cuando se hallan datos disponibles de un objeto,estos se ordenan en dos dire
torios diferentes:primary: in
luye los datos ya listos para análisis en el �
hero *evt2.�tsse
ondary: si fuese pre
iso apli
ar 
alibra
iones nuevas (y en general lo será), en estedire
torio se en
uentran los �
heros ne
esarios, en parti
ular el *evt1.�tsLos datos pueden visualizarse 
on DS9 o pueden ser listados 
on la herramienta �pris� deCIAO, la 
ual in
luye un menú 
on diferentes tareas 
omo: �dm
opy� para 
rear una ima-gen o �ltrar un �
hero de eventos, �light
urve� para generar una 
urva de luz, �spe
extra
t�para extraer un espe
tro y los �
heros de 
alibra
ión 
orrespondientes. En general, será pre-
iso haber de�nido previamente regiones (fuente y fondo) usando DS9. Los espe
tros pue-den ser analizados 
on XSPEC, dentro del paquete XANADU que distribuye HEASARC:http://heasar
.gsf
.nasa.gov/do
s/
orp/software.htmlSAS (Standard Analysis System) es el software de redu

ión y análisis de datos observadospor XMM-Newton. Puede obtenerse en http://xmm.esa
.esa.int/. Los datos de XMM-Newton están disponibles en dos formatos:ODF (Observation Data Files): Ar
hivos de datos tal 
omo son re
ogidos por el dete
tor.PPS (Pipeline Pro
essing System): Datos ya pro
esados y 
alibrados.3.2.1.1. Ajuste espe
tralEl ajuste espe
tral se realiza 
on el paquete XSPEC (X-Ray Spe
tral Fitting Pa
kage).Está diseñado para ser 
ompletamente independiente del dete
tor, por lo que puede usarsepara 
ualquier espe
trógrafo. Así pues XSPEC ha sido usado para analizar datos de HEAO-1A2, Einstein Observatory, EXOSAT, Ginga, ROSAT, BBXRT, ASCA, CGRO, IUE, RXTE,Chandra y XMM-Newton. El espe
trógrafo no obtiene el espe
tro real de la fuente, sino el

http://cxc.harvard.edu/
http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/corp/software.html
http://xmm.esac.esa.int/
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tura de los Datos de Rayos X 39número de fotones, C, en un 
anal del instrumento, I. Este espe
tro observado está rela
ionado
on el espe
tro real S, mediante la e
ua
ión:CD(σ, h, t) = T (σ, t)

∫
dλ

∫
dĝ R(σ, h, λ, ĝ, t)S(λ, ĝ) (3.1)donde σ es la posi
ión del dete
tor, h es la amplitud de altura del pulso (PHA, Pulse HighAmplitud), t es el tiempo, λ es la longitud de onda in
idente o energia y ĝ es el ánguloin
idente. Del mismo modo, CD es el número de 
uentas, T es el tiempo 
orregido, R es larespuesta y S es la señal re
ibida.Idealmente obtendríamos el espe
tro real por inversión de esta e
ua
ión, sin embargo lasolu
ión no es úni
a en mu
hos 
asos y en otros es altamente dependiente de pequeños 
ambiosen C. La alternativa es intentar elegir un modelo para el espe
tro real, S, des
rito en términosdel menor número de posible de parámetros. De este modo, para 
ada S se 
al
ula la predi

ióndel número de 
uentas Cp y se 
ompara 
on los datos observados C. El paso �nal es ha
er unajuste estadísti
o de la 
ompara
ión entre modelo y observa
ión para obtener los parámetrosdel mejor ajuste del modelo a di
ha observa
ión. El método estadísti
o más utilizado paradeterminar el mejor ajuste es el de χ2, de�nido 
omo:

χ2 =
∑ (C − Cp)

σ2
(3.2)donde C para una observa
ión dada viene determinado 
omo el espe
tro observado de la fuentemenos el espe
tro es
alado (área de la fuente) del fondo de 
ielo y σ es el error en el 
anal,normalmente des
rito 
omo C1/2 (Wheaton et al., 1995). La estadísti
a de χ2 propor
iona un
riterio para 
ono
er si un modelo es una buena representa
ión de los datos observados paraun número de grados de libertad dado (ν, que se de�ne 
omo el número de 
anales menosel número de parámetros del modelo). Si χ2 ex
ede un valor 
ríti
o podemos de
ir que el
onjunto del modelo 
on unos parámetros espe
í�
os no son ade
uados para C(I). Como reglageneral, χ2 redu
ida (χ2/ν) debe ser próximo a uno. Un valor de χ2 redu
ida >1 indi
a que elajuste es pobre, mientras que un valor de χ2 redu
ida bajo indi
a que se han sobreestimadolos errores en los datos. La estadísti
a de χ2 supone que todos los 
anales espe
trales estándistribuidos de forma Gaussiana, y que la varianza estimada no está 
orrela
ionada 
on elnúmero de 
uentas. Si el número de 
uentas de un 
anal es pequeño esto no es 
ierto. Por ello,se impone un número de 
uentas mínimo a 
ada 
anal del espe
tro para garantizar que nosen
ontrarnos en el régimen donde la varianza dependa del número de 
uentas. El he
ho deque el ajuste espe
tral realizado pase el test no signi�
a que sea el úni
o modelo posible. Sitenemos varios modelos que permiten un buen ajuste, debe ha
erse un jui
io 
ientí�
o a
er
ade 
uál es el modelo más razonable para el objeto que analizamos.3.2.1.2. Modelos de ajuste espe
tralUn buen modelo para el ajuste espe
tral debe tener el menor número de parámetros 
a-pa
es de modelar el espe
tro observado 
on una estadísti
a de χ2 redu
ida más próxima ala unidad. Además, detrás de este modelo debe haber una motiva
ión físi
a para su ele
-
ión puesto que varios modelos pueden des
ribir 
orre
tamente un mismo 
onjunto de datos.Teniendo esto en 
uenta, utilizamos el modelo VMEKAL (que es una variante del modeloMEKAL) de XSPEC ya que es el apropiado para emisiones de gas difuso basado en los 
ál
u-los de Mewe et al. (1986) que in
luye líneas de emisión de varios elementos. Las abundan
ias
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omando �abund� para el modelo MEKAL, sin embargo, lavariante VMEKAL permite que el usuario �je las abundan
ias individuales para 
ada elemen-to. Los parámetros utilizados para VMEKAL son los siguientes:Parámetro 1: Temperatura del plasma en keV.Parámetro 2: Densidad de la 
olumna de hidrógeno en 
m2 (NH).Parámetro 3-16: Abundan
ias para He, C, O, Ne, Na, Mg, Al, Si, S, Ar, Ca, Fe, Ni enunidades solares (Anders y Grevesse, 1989).Parámetro 17: Redshift: Corrimiento al rojo.Normaliza
ión:
10−14

4π[DA(1 + z)]2

∫
nenHdV (3.3)donde DA es la distan
ia a la fuente en 
m, y ne y nH son la densidad ele
tróni
a y dehidrógeno respe
tivamente en 
m−3.3.3. Nebulosas Planetarias en los ar
hivos de Chandra y XMM-NewtonLa búsqueda de observa
iones de PNe en los ar
hivos de Chandra y de XMM-Newton seha basado en la lista de 2227 PNe y posibles PNe propor
ionadas por SIMBAD en Febrerode 2007. Como puede intuirse, este 
onjunto de observa
iones es altamente inhomogéneo,estando formado por observa
iones 
uyo �n 
on
reto era el de observar una PN parti
ular,pero también por observa
iones que in
luyen de forma serendípi
a o 
asual una PN en el
ampo de visión de los dete
tores. A 
ontinua
ión se des
ribe la metodología seguida parala búsqueda de observa
iones en los ar
hivos de Chandra y de XMM-Newton, el tratamientoapli
ado a estas observa
iones para su análisis y los resultados obtenidos.3.3.1. Búsqueda en el ar
hivo de ChandraPara la búsqueda en el ar
hivo de Chandra se usó la herramienta ChaSeR (Chandra Sear
hand Retrieval) disponible en la página de Chandra http://
x
.harvard.edu. ChaSeR nosofre
e los resultados de la búsqueda perfe
tamente tabulados y 
on los parámetros impres-
indibles (tiempo de observa
ión, 
oordenadas de la observa
ión, instrumento y número deidenti�
a
ión de la observa
ión) para su identi�
a
ión y posterior análisis. También permiteuna visualiza
ión preliminar y la des
arga dire
ta de los ar
hivos en
ontrados.El pro
edimiento seguido fue el de bus
ar observa
iones en los que el apuntado del teles-
opio estuviera 
er
a de 20′ de una PN. Dado que el 
ampo de visión de Chandra es irregular(ver Figura 1.10), es pre
iso 
orroborar �a posteriori� si 
ada una de esas PNe había sidoregistrada por alguno de los dete
tores. La muestra �nal, 
onsistente en 20 fuentes, apare
een la Tabla A.1 de observa
iones de PNe en Chandra donde se espe
i�
a el nombre del objeto(PN), 
oordenadas e
uatoriales del objeto (J2000), número de observa
ión (ObsID), que es elnúmero 
on el que Chandra se
uen
ia las observa
iones realizadas, distan
ia angular a la que

http://cxc.harvard.edu


3.3. Nebulosas Planetarias en los ar
hivos de Chandra y XMM-Newton 41se en
uentra el objeto del apuntado del teles
opio en minutos de ar
o (O�set) e instrumento
on el que fueron registradas las PNe (ACIS-S o ACIS-I). Para algunas de las fuentes, existenmúltiples observa
iones, a ve
es impli
ando diferentes instrumentos y o�sets.Los datos aso
iados 
on estas observa
iones se des
argaron del ar
hivo de Chandra y sepro
esaron y analizaron 
omo se des
ribe a 
ontinua
ión.3.3.1.1. Des
rip
ión de la metodología empleadaLos datos de estas observa
iones fueron des
argados del ar
hivo de Chandra y analizadosusando CIAO (Chandra Intera
tive Analysis of Observations) en su versión 4.2. CIAO esun paquete de herramientas para el análisis intera
tivo de observa
iones de Chandra. Losdatos de Chandra pueden dividirse en tres 
ategorias: Primarios, se
undarios y produ
tos desoporte. La distribu
ión de datos públi
os del ar
hivo in
luye la posibilidad de obtener soloprimarios, se
undarios o ambos. Los produ
tos primarios son los datos mínimos ne
esariospara el análisis inmediato, habiendo sido pro
esados de forma automáti
a en el Chandra X-ray Center. Los produ
tos se
undarios, que no han sido 
ompletamente pro
esados, in
luyendatos para análisis más elaborados, in
luyendo el repro
esado de los datos. Los produ
tosde soporte, por último, 
ontienen una serie de �
heros 
on informa
ión a

esoria para elrepro
esado de los datos.CIAO propor
iona la mayoría de las herramientas aptas para el análisis de datos obtenidoen observa
iones de Chandra. Los 
omandos bási
os de CIAO y su utiliza
ión son los siguientes:ahelp: Propor
iona la des
rip
ión de un 
omando.prism: Permite revisar el 
ontenido de ar
hivos de datos de una manera grá�
a.plist : Lista en el terminal el 
ontenido del ar
hivo.dmlist : Lista en el terminal el 
ontenido y la estru
tura del ar
hivo.dm
opy : Filtra y 
omprime tablas e imágenes.dmextra
t : Extrae y examina 
urvas de luz y espe
tros.Los ar
hivos de eventos se pueden visualizar usando ds9 (Deep Spa
e 9 ) y el resto de ar-
hivos (tablas) 
on prism o 
on el programa fv (�ts viewer) que puede des
argarse de lapágina http://heasar
.gsf
.nasa.gov . Para el pro
esado de datos seguimos la guía quepropor
iona el Chandra X-ray Center.�Remove the A
is dete
t Afterglow Corre
tion� elimina dete

iones espúreas de eventosgenerados por los residuos de rayos 
ósmi
os de la CCD.�Identify ACIS Hot Pixels and Cosmi
 Ray Afterglow� identi�
a y elimina pixeles 
a-lientes y rayos 
ósmi
os.�Create a New Level=2 Events File� genera un nuevo �
hero de eventos apli
ando las
orre

iones anteriores.�Filtering Data� apli
a un �ltrado de datos. Los datos que obtenemos del ar
hivo deChandra poseen un formato estándar tanto si pro
eden de ACIS-S 
omo si lo son deACIS-I. El objeto de interés queda registrado en una CCD de uno de los instrumentos,pero el tratamiento de todos los datos es lento. Para solventar esta di�
ultad, en nuestro�
hero de eventos separamos los dete
tores de tal forma que nos quedemos solo 
on losque registran el objeto de interés. En general, ese será el ACIS-S3, pero pudiera ser otro(véase Tabla A.1).

http://heasarc.gsfc.nasa.gov
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Figura 3.1: Curva de luz del fondo de emisión (ba
kground) para una de nuestras fuentes deestudio. Para la 
rea
ión de esta 
urva de luz se han usado regiones del dete
tor libres defuentes.
3.3.1.2. Filtrado de periodos de alto fondo o alto ba
kgroundLas observa
iones en rayos X pueden verse afe
tadas por periodos en los que la a�uen
iade partí
ulas energéti
as 
argadas pueden produ
ir falsas dete

iones. Se trata normalmentede protones de baja energía en el viento estelar. Para ex
luir estos periodos de alto númerode 
uentas, 
onstruimos una 
urva de luz (e.g., Figura 3.1) que nos permite determinar elnúmero de dete

iones de eventos en el fondo por unidad de tiempo. Esta tarea la ha
e unarutina de CIAO llamada �light
urve�, usando para ello regiones de la imagen libres de fuentes.Los parámetros 
on los que 
ontamos para es
oger la mejor extra

ión de periodos de altoemisión de fondo son la media del número de 
uentas del fondo (en torno a 0.16 
uentas s−1)y la varianza 
on respe
to a di
ha media.Se puede apre
iar 
omo, al dibujar la 
urva de luz de los datos, hay momentos de laobserva
ión donde el número de 
uentas es mu
ho más alto respe
to al promedio. Cogiendoun intervalo de la 
urva de luz, tal que estos pi
os se eliminen, habremos ex
luido los periodosde alto ba
kground. En este 
aso utilizamos valores por debajo de 1.3 
uentas. Una vezestimados los intervalos en la 
urva de luz, volvemos a pro
esar nuestro �
hero de eventos
on las herramientas de CIAO �dmgti� (del inglés, Good Time Intervals) y �dm
opy�. Una vezrealizada esta opera
ión, el tiempo de exposi
ión real de las observa
iones se verá en generalredu
ido. Ese tiempo real, una vez apli
ados estos �ltros, es el que se muestra en la Tabla A.1.
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Figura 3.2: Regiones sele

ionadas para una fuente y su emisión de fondo. La fuente estásele

ionada mediante una elipse (rojo) y la región del fondo (verde) mediante un anillo
entrado en la fuente para así poder evitarla.3.3.1.3. Dete

ión de fuentesLos datos en rayos X presentan el problema añadido de que el número de 
uentas dete
-tadas es bastante pobre o es
aso 
omparada 
on imágenes en otros rangos espe
trales tales
omo IR o en el ópti
o. Para bus
ar la presen
ia de fuentes aso
iadas 
on una PN, en primerlugar visualizamos el ar
hivo pro
esado de eventos 
on ds9. Dado que la emisión difusa enrayos X de una PN se espera que sea suave, se pro
ede a �ltrar la imagen en el rango entre0.3 y 2.0 keV. A 
ontinua
ión sele

ionamos una región para la fuente, ha
iendo uso de sus
oordenadas y tamaño angular en el ópti
o, y otra para el fondo (e.g., Figura 3.2). En gene-ral, una buena extra

ión del fondo requiere que la región de fondo sea 
er
ana a la región dela fuente, que la emisión en la región de fondo sea plana (es de
ir, que no haya varia
ionesespa
iales o in
luya fuentes puntuales en el 
ampo de visión) y que la región de fondo seavarias ve
es mayor que la de la fuente para mejorar la estadísti
a de la señal.Al espe
tro generado a partir de la región de la fuente se le sustrae el de la región de fondodel 
ielo 
on un fa
tor de es
alado que es determinado por las 
alibra
iones del teles
opio einstrumento. En general se probó 
on varias regiones de fondo distintas para quedarnos 
onaquella que ofre
ía mejor resultado al extraer el espe
tro, sin estru
turas �u
tuantes a lo largodel espe
tro. Para la extra

ión de espe
tros tanto de la fuente 
omo del fondo utilizamos latarea �dmextra
t� de CIAO.3.3.1.4. Extra

ión de espe
trosLa e
ua
ión 3.1 dada anteriormente, es la e
ua
ión fundamental de respuesta del dete
torde Chandra. Donde, CD es el número de 
uentas, T es el tiempo 
orregido, R es la respuestay S es la señal re
ibida. Así, la rela
ión entre la medida de la señal y el número de 
uentas
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ada 
anal de energía está dada por la matriz respuesta. Esta matriz depende delos siguientes parámetros:Área del espejo (área efe
tiva).Respuesta del espejo a una fuente puntual (PSF).E�
ien
ia 
uánti
a del dete
tor (QE).Fun
ión de redistribu
ión del dete
tor.La matriz respuesta se 
onstruye a partir de los �
heros de 
alibra
ión, situados en eldire
torio CALDB. Para nuestro análisis se usó la versión 4.3 de CALDB. Este 
ontiene los�
heros de 
alibra
ión bási
os (BCF, Base Calibration Files) y los �
heros de produ
tos de
alibra
ión (CPF, Calibration Produ
ts Files) en formato FITS. La matriz respuesta R hasido tabulada en estos �
heros de 
alibra
ión en dos tipos de 
orre

iones:Fun
ión matriz de redistribu
ión (RMF, Redistribution Matrix Fun
tion). Matriz quenos da la fun
ión que rela
iona el voltaje medido por el dete
tor 
on la energía. Estafun
ión está muy a
otada para espe
tros de alta resolu
ión (energía mejor de�nida).Para espe
tros
opía de baja resolu
ión esta fun
ión es an
ha y la 
orre

ión por esteefe
to es muy importante.Fun
ión respuesta auxiliar (ARF, Auxiliar Response Fun
tion). Contiene las áreas 
om-binadas de teles
opio, �ltro y dete
tor (área efe
tiva) y la e�
ien
ia 
uánti
a 
omofun
ión de la energía. Cuando se multipli
a el espe
tro por el ARF el resultado es la dis-tribu
ión de 
uentas que habriamos visto si el dete
tor tuviera una resolu
ión espe
tralperfe
ta.De forma prá
ti
a, una vez sele

ionadas las regiones de fuente y fondo, las diferentestareas de CIAO bus
an en el dire
torio CALDB los �
heros de 
alibra
ión 
orrespondientes aesta zona del dete
tor. Estos �
heros se 
ombinan 
onvenientemente para obtener un ar
hivoen formato FITS de la RMF y de la ARF de las regiones. Este pro
eso de agrupamiento delespe
tro lo ha
e la herramienta de CIAO �spe
extra
t�. De esta forma obtenemos una seriede �
heros preparados para su ajuste espe
tral.3.3.1.5. Dete

ión de PNe en el ar
hivo de ChandraLos espe
tros obtenidos anteriormente se analizan ahora 
on XSPEC. En 
on
reto, sedetermina que una fuente es dete
tada si, en el rango de energías entre 0.3 y 2.0 keV, elnúmero de 
uentas una vez sustraída la emisión de fondo es al menos tres ve
es superior asu desvia
ión estándar. En esos 
asos, además se inspe

ionó visualmente el espe
tro netopara 
orroborar que la emisión dete
tada es la esperada en una PN, es de
ir, presenta lamayor parte de la emisión entre 0.4 y 0.8 keV. La Tabla 3.1 detalla las PNe 
on dete

ión enrayos X. En la Tabla 3.2 se muestran algunas fuentes ini
ialmente en nuestra muestra que,habiendo sido dete
tadas, 
omproba
iones rigurosas mostraron que no eran PNe. Finalmente,la Tabla 3.3 in
luye aquellas PNe que, estando registradas por los dete
tores, no han sidodete
tadas en rayos X. Para estas últimas se propor
iona una 
ota superior a su emisión enrayos X 
al
ulado 
omo tres ve
es la desvia
ión estándar del fondo en la región de la fuente.3.3.2. Búsqueda en el ar
hivo de XMM-NewtonLa búsqueda de observa
iones XMM-Newton de PNe se hizo dire
tamente en la páginageneral de búsqueda (http://nxsa.esa
.esa.int/nxsa-web/#sear
h) en el ar
hivo de este

http://nxsa.esac.esa.int/nxsa-web/#search
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hivos de Chandra y XMM-Newton 45PN G PN Name Obs. ID OFFSET Instrument Count Rate Referen
e(') and Dete
tor (ks−1)036.1−57.1 NGC7293 631 0 ACIS-S3 43.3±1.3 1,2064.7+05.0 BD+30◦ 3639 587 0 ACIS-S3 232±4 1,3,4084.9−03.4 NGC7027 588 0 ACIS-S3 14.5±0.9 1,3,5096.4+29.9 NGC6543 630 0 ACIS-S3 31.3±0.9 1,2,6118.8−74.7 NGC246 2565 0 ACIS-S3 21.9±0.7 1120.0+09.8 NGC40 4481 0 ACIS-S3 1.7±0.3 1,7272.1+12.3 NGC3132 4514 0 ACIS-S3 1.2±0.2 1294.1+43.6 NGC4361 3760 0 ACIS-S3 3.0±0.3 1307.5−04.9 MyCn 18 2576 0 ACIS-S3 2.6±0.3 8Referen
es.�(1) Guerrero et al. 2001; (2) Kastner et al. 2012; (3) Maness et al. 2003; (4) Kastner et al. 2000;(5) Kastner et al. 2001; (6) Chu et al. 2001; (7) Montez et al. 2005; (8) Sahai et al. 2001Tabla 3.1: Chandra PNe with Dete
ted X�ray EmissionName Obs. ID OFFSET Instrument Count Rate Sour
e Nature (Type)(') and Dete
tor (ks−1)Sh 2-271 6576 0 ACIS-I3 1.5±0.4 HII (ionized) regionK2-8 2578 3 ACIS-S3 9.5±0.7 Obje
t of unknown natureHen 2-104 2577 0 ACIS-S3 9.0±0.7 Variable Star of Mira Cet typeTabla 3.2: Mis
ellaneous Sour
es Dete
ted by ChandraPN G Name Obs. ID OFFSET Instrument Upper Limit(') and Dete
tor (ks−1)009.8−07.5 GJJC 1 5437 1 ACIS-S3 <2.1010.8+18.0 M2-9 2578 0 ACIS-S3 <1.5120.1+01.5 PM1-2 115 3 ACIS-S3 <24.0226.7+05.6 M1-16 2545 0 ACIS-S3 <0.6355.9−04.4 K6-32 1266 4 ACIS-S3 <4.8359.0+00.0 GRM1 2289 2 ACIS-I3 <0.9359.1+00.0 GRM2 3671 1 ACIS-S3 <1.5359.1−00.1 GRM3 2278 3 ACIS-I1 <0.6Tabla 3.3: Chandra PNe Undete
ted X�ray Emissionobservatorio. Además, restringimos nuestra búsqueda a tres de los seis instrumentos 
on losque 
uenta XMM-Newton, EPIC-PN, EPIC-MOS1 y EPIC-MOS2, dada su mayor sensibilidady 
apa
idad para 
rear imágenes. De manera análoga a las observa
iones de Chandra, todaslas observa
iones fueron repro
esadas utilizando las 
alibra
iones más re
ientes, los periodosde alta emisión de fondo fueron eliminados y los datos limitados al rango de energías entre0.3 y 2.0 keV. Para todas estas opera
iones utilizamos SAS (S
ien
e Analysis System) en suversión 7.1.0, el paquete de herramientas espe
í�
amente diseñado para el pro
esado y análisisde datos de XMM-Newton.En el 
aso de XMM-Newton, la búsqueda en el ar
hivo de PNe dentro de 15′ del apuntadonominal del teles
opio ha resultado en 94 objetos 
on un total de 174 observa
iones (Tabla A.2,
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iones, 10 apuntan dire
tamente al objeto, mientrasque el resto de los objetos, hasta 84, fueron observados de forma serendípi
a. Debido a la formade los dete
tores de XMM-Newton (Figura 1.13) podemos asegurar que todas las observa
ionesin
luirán dentro del 
ampo de visión la PN, aunque pueda haber algún 
aso en el que, paraun instrumento 
on
reto, la PN 
ae en el espa
io entre dete
tores. Las tablas anteriormente
itadas in
luyen otros datos 
omo las 
oordenadas de la PN, el número de observa
ión en el
atálogo de XMM-Newton y o�set entre el apuntado del teles
opio y la posi
ión de la PN,e instrumentos 
on los que se ha he
ho la observa
ión distinguiendo entre EPIC PN, EPICMOS1 y EPIC MOS2 junto al tiempo de exposi
ión de 
ada uno después de 
orregir por losperiodos de alto nivel de emisión de fondo.3.3.2.1. Des
rip
ión de la metodología empleadaLos datos 
orrespondientes a una observa
ión 
on XMM-Newton 
omprenden un grannúmero de produ
tos, prin
ipalmente ar
hivos de eventos sin pro
esar y ya 
alibrados 
orres-pondientes a los instrumentos que van a bordo de XMM-Newton: las tres 
ámaras de rayosX EPIC (European Photo Imaging Cameras) que son EPIC-MOS1, EPIC-MOS2 y EPIC-pn,RGS (Re�e
tion Grating Spe
trometer) y OM (Opti
al/UV Monitor). El análisis 
ompleto dedatos XMM-Newton in
luye un vistazo rápido de los datos sin 
alibrar, 
alibra
ión del 
onjun-to de datos de eventos sin pro
esar, dete

ión de los datos 
alibrados, extra

ión de imágenesy espe
tros, dete

ión de fuentes y el análisis 
ientí�
o de produ
tos 
alibrados. Gran partede estas tareas son llevadas a 
abo mediante SAS (XMM-Newton S
ienti�
 Analysis System),herramienta de análisis para la redu

ión de los datos de XMM-Newton. Las mejoras 
onti-nuas de la versión a
tual de SAS pueden ser 
omprobadas en �SAS Release Notes�, ubi
adoen http://xmm.esa
.esa.int/sasEl 
onjunto 
ompleto de datos de observa
ión para XMM-Newton se 
ompone bási
amentede: Observation Data Files (ODF). En estos ar
hivos se registran los datos �
rudos� tal y
omo los re
ogen los instrumentos EPIC, RGS y OM.Pipeline Pro
essing System (PSF). Ar
hivos que 
ontienen datos de utilidad inmediata,produ
tos de 
alibrado de fotones en la lista de eventos, lista de fuentes e imágenes.Cada grupo de produ
tos tiene un ar
hivo HTML que lista los ar
hivos aso
iados y dauna breve des
rip
ión de estos.Para llevar a 
abo el análisis de los datos son ne
esarios un 
onjunto de ar
hivos de 
ali-bra
ión llamados CCFs (Current Calibration Files). Estos ar
hivos están disponibles a travésde la dire

ión http://xmm2.esa
.esa.int/external/xmm_sw_
al/
alib/index.shtml.En general, el análisis de los datos de XMM-Newton se 
ompone de varios pasos:Prepara
ión del entorno de análisis, in
luyendo el a

eso a los datos de XMM-Newton,a los CCFs, a SAS y a los paquetes de sofware aso
iados a éste.Inspe

ión de datos ODF, PPS y CCFs.Plani�
a
ión de las a
tividades de análisis.Crea
ión de listas de eventos 
alibrados usando tareas espe
í�
as de SAS.Análisis de datos, dete

ión de fuentes y extra

ión de produ
tos 
ientí�
os in
luyendoimágenes y espe
tros. También imágenes en diferentes rangos espe
trales, resultados de

http://xmm.esac.esa.int/sas
http://xmm2.esac.esa.int/external/xmm_sw_cal/calib/index.shtml
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ión de fuentes en el 
aso de datos 
on EPIC, espe
tros de primer y segundo ordende datos RGS, ...Genera
ión de los ar
hivos auxiliares, (ARF, An
illary Redistribution File) y matri
esde distribu
ión ne
esarias para generar espe
tros.3.3.2.2. Ini
io de sesión 
on SAS y pro
eso de genera
ión de imágenes y espe
trosAntes de empezar, es ne
esario 
ono
er las ubi
a
iones de las siguientes 
osas: ¾Dónde heinstalado el software SAS en mi sistema? ¾Dónde he puesto los ar
hivos de 
alibra
ión? ¾Dóndehe puesto los datos de observa
ión XMM-Newton que quiero pro
esar? Es importante tambiénelegir un lugar de trabajo fuera de 
ualquiera de los lugares men
ionados anteriormente. Contodos estos datos 
ontrolados ini
iamos SAS.Paso 1: Sin
roniza
ión de la base de datos CCFs para adquirir las últimas 
alibra
iones.Se debe editar el dire
torio de destino �/Users/.../xsoft/XMMCCF/�rsyn
 -v -a �delete �delete-after �for
e �in
lude=`*.CCF'�ex
lude=`*/'xmm.vilspa.esa.es::XMM_CCF /Users/.../xsoft/XMMCCF/Paso 2: Genera
ión de los �paths� pertinentes y del �
hero �

f.
if�. Se deben editar los�paths� que 
orrespondan:setenv SAS_VERBOSITY 4setenv SAS_SUPPRESS_WARNING 3setenv SAS_CCFPATH /Users/.../xsoft/XMMCCFsetenv SAS_ODF /Volumes/data/XMM/PN/.../odf
ifbuildsetenv SAS_CCF /Volumes/data/XMM/PN/.../

f.
ifod�ngestsetenv SAS_ODF `ls -1 *SUM.SAS`
ifbuild re
upera la fe
ha de observa
ión de la observa
ión a analizar y sele

iona los
orrespondientes ar
hivos de 
alibra
ión para ese período de tiempo. La salida de 
ifbuildse le 
ono
e 
omo el ar
hivo de índi
e de 
alibra
ión (CIF, Calibration Index File).od�ngest examina todos los ar
hivos en el dire
torio de los ODF. Se produ
e un dire
-torio de trabajo llamado `REV'_`OBS'_SCX00000SUM.SAS donde �REV� es el númerode revolu
iones y �OBS� es el número de identi�
a
ión de la observa
ión.Paso 3: Una vez que se ha he
ho el paso anterior, ya bastaria eje
utar lo siguiente y denuevo editando los �paths� 
orrespondientes:setenv SAS_VERBOSITY 4setenv SAS_SUPPRESS_WARNING 3setenv SAS_CCFPATH /Users/.../xsoft/XMMCCFsetenv SAS_CCF /Volumes/data/XMM/PN/.../

f.
ifsetenv SAS_ODF `ls -1 *SUM.SAS`La forma de ha
erlo depende de la shell usada:



48 Capítulo 3. Bases de datos de Nebulosas Planetarias en rayos Xexport SAS_ODF=/path/to/<ODF> [sh, bash, ksh℄setenv SAS_ODF /path/to/<ODF> [
sh, t
sh℄Paso 4: Filtrado de los �
heros de eventos. Utilizamos los 
omandos �evsele
t� y �tabg-tigen� de la siguiente forma, para PN y MOS respe
tivamente:evsele
t table=PN_evt.�ts withrateset=Y rateset=ratePN.�ts maketime
olumn=Y ti-mebinsize=25 makerate
olumn=Y expression=`#XMMEA_EP (PI>10000) (PAT-TERN==0)'tabgtigen table=ratePN.�ts expression=`RATE<=1.5 RATE>=0.01'gtiset=PNgti.�tsevsele
t Filtra una lista de eventos de los datos 
on los 
riterios de sele

ión espe
i�-
ados por el usuario. Esto sirve para extraer espe
tros e imágenes en un primer paso.La disponibilidad de ambas 
ara
terísti
as dentro de una sola tarea permite al usuariogenerar produ
tos útiles a partir de una lista de eventos.tabgtigen Produ
e el pro
esamiento de datos en fun
ión de la evolu
ión de los datosperiódi
os o Good Time Intervals (GTIs). La lista GTI obtenída será válida sólo paralos rangos de tiempo 
ubiertos por todos los ar
hivos de datos de entrada.Paso 5: Generar imagenes.Para fuentes muy suaves los defe
tos del dete
tor a energías bajas le afe
tan mu
ho.Volvemos a utilizar el 
omando �evsele
t� sele

ionando diferentes rangos energéti
osy generando varias imágenes. Finalmente utilizamos la tarea �emosai
� para 
ombinarlas imágenes PN, MOS1 y MOS2, 
on iguales rangos energéti
os. Esta tarea a
epta unnúmero arbitrario (máximo 999 en la prá
ti
a) de imágenes de entrada y las 
ombinapara produ
ir una sola imagen.emosai
 imagesets=`PN_img.�ts M1_img.�ts M2_img.�ts'mosai
edset=`XMM_img.�ts'Paso 5: Estudio del per�l espa
ial de la fuente.Para ello se usa el 
omando �eradial� para generar una imagen de PSF (Point SpreadFun
tion) de a
uerdo 
on la imagen PN y las imagenes MOS. Esta tarea permite alusuario produ
ir el per�l radial de una fuente en el 
ampo de visión y 
ompararla 
onla fun
ión de dispersión nominal de un ar
hivo de 
alibra
ión. Se puede utilizar paraprobar si una fuente es extendida. Se obtiene lo siguiente:RAD LO: Radio ini
ial (ar
se
)RAD HI: Radio �nal (ar
se
)RPROF: Per�l radial obtenido en 
uentas por ar
se
2RPROF ERR: Error del per�l radialRPSF: PSF nominalFIT RPSF: PSF después de ajustar el per�l radialPreviamente hay que generar imágenes de los objetos 
on �evsele
t�, antes de apli
ar�eradial�. Con �fplot� se genera la salida de eradial y podemos obtener �guras 
omo porejemplo la Figura 3.3.
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Figura 3.3: PSF teóri
a de Abell 30 (negro) frente a Nova LMC 1995 (rojo). A partir deradios mayores de entre 12 y 13�, A 30 muestra 
laras desvia
iones 
on respe
to a unafuente puntual.



50 Capítulo 3. Bases de datos de Nebulosas Planetarias en rayos XPN G PN Name INSTRUMENT OFFSET Count Rate(′) (ks−1)000.9−02.0 Bl 3-13 PN 11 <2.0MOS1+MOS2 11 <1.5PN 11 <2.0MOS1+MOS2 11 3.2±0.5001.0−01.9 K 6-35 PN 3 5.5±1.4MOS1+MOS2 3 <1.2PN 3 <17.4MOS1+MOS2 3 <6.2036.1−57.1 NGC7293 PN 1 34.0±2.0MOS1+MOS2 1 28.5±1.4037.7−34.5 NGC7009 PN 1 6.0±1.0MOS1+MOS2 1 5.6±0.8056.0+02.0 K 3-35 PN 1 <2.3MOS1+MOS2 1 2.5±0.8PN 1 <1.2MOS1+MOS2 1 <5.4089.0+00.3 NGC7026 PN 1 6.0±1.0MOS1+MOS2 1 5.6±0.8094.0+27.4 K 1-16 PN 2 105±18197.8+17.4 NGC2392 PN 1 39.2±2.2MOS1+MOS2 1 8.9±0.6261.0+32.0 NGC3242 PN 1 31.5±1.6MOS1+MOS2 1 6.1±0.5326.1−01.9 vBe 3 PN 9 69.0±9.0MOS1+MOS2 9 32.0±6.0339.9+88.4 LoTr 5 PN 6 13.8±0.8MOS1+MOS2 6 26.0±1.0352.8−00.2 Hen 2-227 MOS1 10 1.3±0.3MOS2 10 <0.8359.3−00.9 Hb5 PN 7 3.0±0.3MOS1+MOS2 7 2.4±0.3Tabla 3.4: XMM-Newton PNe with Dete
ted X�ray Emission
3.3.2.3. Dete

ión de PNe en el ar
hivo de XMM-NewtonAl igual que 
on los datos Chandra, se pro
edió a la extra

ión de espe
tros para 
adauna de estas fuentes, así 
omo a la genera
ión de espe
tros de fondo y matri
es de 
alibra
ión.Igualmente se utilizó XSPEC para determinar si una fuente era dete
tada en el rango deenergías entre 0.3 y 2.0 keV, también usando el 
riterio que el número de 
uentas una vezsustraída la emisión de fondo debía ser al menos tres ve
es superior a su desvia
ión estándar.La Tabla 3.4 detalla las PNe 
on dete

ión en rayos X, la Tabla 3.5 lista las fuentes queresultaron no ser PNe y las Tablas 3.6 y 3.7 in
luyen aquellas PNe que, estando registradas porlos dete
tores, no han sido dete
tadas en rayos X. También para estas últimas se propor
ionauna 
ota superior a su emisión en rayos X 
al
ulado 
omo tres ve
es la desvia
ión estándardel fondo en la región de la fuente.



3.4. Resultados de PNe 
on dete

ión en rayos X en Chandra y XMM-Newton 51PN G PN Name INSTRUMENT OFFSET Count Rate Sour
e Nature (Type)(′) (ks−1)030.6+05.0 PM1-237 PN 8 1.4±0.4 Dense 
ore inside a mole
ular 
loudMOS1+MOS2 8 <6.5288.2−00.5 PM1-54 PN 5 4.5±0.5 Possible Planetary NebulaMOS1+MOS2 5 1.4±0.2MOS1+MOS2 6 2.1±0.5MOS1+MOS2 5 1.5±0.9MOS1+MOS2 5 1.5±0.5MOS1+MOS2 6 1.6±0.2Tabla 3.5: Mis
ellaneous Sour
es Dete
ted by XMM-Newton3.4. Resultados de PNe 
on dete

ión en rayos X en Chandray XMM-NewtonEn la Tabla 3.8 se ha 
ompilado la informa
ión pertinente de aquellas PNe dete
tadas porChandra y XMM-Newton. Di
ha tabla in
luye las distan
ias a las fuentes, las 
uales pro
edende la búsqueda bibliográ�
a de 
ada objeto. También se in
luyen los valores de la 
olumnade hidrógeno, NH, los 
uales se han estimado a partir de la extin
ión en el ópti
o usando larela
ión:
NH I/E(B − V ) = 5,8 × 1021cm−2 mag−1 (3.4)derivada por Bohlin et al. (1980). Para aquellas fuentes 
uyos espe
tros disponían de un núme-ro su�
iente de 
uentas para llevar a 
abo un análisis espe
tral, se determinó la temperaturadel plasma emisor en rayos X, pudiendo estimarse sus �ujos observados y luminosidades in-trínse
as en el rango entre 0.3 y 2.0 keV. Para aquellas fuentes 
uyos espe
tros no tenían la
alidad su�
iente para un análisis espe
tral (número de 
uentas inferior a 300), se ha asumi-do una temperatura intermedia para el plasma emisor y se ha determinado de esta forma elvalor del �ujo observado en rayos X en el rango entre 0.3 y 2.0 keV, así 
omo la luminosidadintrínse
a. El valor de la temperatura que se asumió en este 
ál
ulo fue kT=0.20 keV, queestá en el rango de temperaturas 0.15-0.23 keV medidas en aquellas fuentes en las que sí fueposible el ajuste espe
tral.De igual forma, la Tabla 3.9 re
opila la informa
ión para todas aquellas PNe en las que nose dete
ta emisión difusa en rayos X en observa
iones Chandra o XMM-Newton. Para estosobjetos indi
amos una 
ota superior tanto para el �ujo 
omo para las luminosidades, derivadasa partir de la 
ota superior del número de 
uentas por unidad de tiempo y asumiendo tambiénun valor de 0.20 keV para la temperatura del plasma.La informa
ión in
luida en di
has tablas se representa grá�
amente en las Figuras 3.4,3.5 y 3.6. En la Figura 3.4 se representa el número de 
uentas por segundo de 
ada dete
tor(EPIC-pn de XMM-Newton y ACIS-S de Chandra) frente a la 
antidad de PNe. Esta �guranos muestra que, para un gran número de las PNe que no han sido dete
tadas, tenemos límitesmuy estri
tos a sus �ujos, por debajo del de mu
has otras que sí han sido dete
tadas. En otraspalabras, la razón por la que estas PNe no han sido dete
tadas no puede a
ha
arse a la faltade sensibilidad de las observa
iones, más bien es una propiedad intrínse
a de las fuentes.La Figura 3.5 
lari�
a esta 
uestión. En ella se muestran los valores de �ujos y lumino-sidades en el rango entre 0.3 y 2.0 keV de las PNe en fun
ión de los valores de NH y de ladistan
ia de las fuentes. Las luminosidades en rayos X de las fuentes dete
tadas están en el
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Figura 3.4: Número de 
uentas por segundo para los dete
tores EPIC-PN (izquierda) y ACIS-S3 (dere
ha) frente al número de PNe de la muestra. Los histogramas en negro 
orrespondena los objetos dete
tados, mientras que los rojos representan a los no dete
tados.rango 8×1029�4×1032 erg 
m−2 s−1. Se apre
ia que, a medida que aumenta la extin
ión yla distan
ia a una PN, la propor
ión de estas que son dete
tadas disminuye. Esta situa
iónya se había des
rito para la emisión fotosféri
a de las estrellas 
entrales en observa
iones deROSAT (Guerrero, Chu, & Gruendl 2001), pero ahora puede extenderse a la emisión difusade la burbuja 
aliente. Igualmente la Figura 3.5 revela una tenden
ia a aumentar el �ujoobservado de aquellas fuentes que son dete
tadas 
on la extin
ión y la distan
ia, es de
ir, quea medida que una PN está más extinguida y se en
uentra a mayor distan
ia, sólo dete
tamoslas fuentes más brillantes.Podemos ha
er uso de la Figura 3.6 para de�nir 
on más exa
titud los límites de dete
ta-bilidad de una PN en rayos X 
on la te
nología a
tual de teles
opios y dete
tores. En general,es po
o probable la dete

ión de emisión en rayos X de fuentes a distan
ias superiores a 3 kp
y 
on 
olumnas de densidad de hidrógeno por en
ima de 2×1021 
m−2 (ó E(B − V ) >0.35mag). Por otro lado, aquellas fuentes que están a menor distan
ia y tienen menores extin
ionesson sistemáti
amente dete
tadas.Agrade
imientosEsta investiga
ión ha he
ho uso de la base de datos SIMBAD, operada por el CDS en Estras-burgo (Fran
ia).
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Figura 3.5: Luminosidad intrínse
a (arriba) y �ujo observado (abajo) en el rango 0.3-2.0 keVen fun
ión de los valores de la 
olumna de hidrógeno, NH (izquierda) y distan
ia (dere
ha) delas PNe dete
tadas en rayos X (puntos negros) y de las no dete
tadas (puntos rojos).



54 Capítulo 3. Bases de datos de Nebulosas Planetarias en rayos XPN G PN Name INSTRUMENT OFFSET Count Rate(′) (ks−1)000.0−01.7 Bl 3-14 PN 7 <3.3MOS1+MOS2 7 <1.0000.1−02.3 Bl 3-10 PN 11 <26.4MOS1+MOS2 11 <3.9PN 12 <3.3MOS1+MOS2 12 <1.1PN 12 <1.9MOS1+MOS2 12 <0.7000.2−01.9 M2-19 PN 14 <27.6MOS1+MOS2 14 <3.8MOS1+MOS2 12 <0.8000.3−01.6 JaSt 86 MOS1+MOS2 12 <1.0000.4−01.9 M2-20 MOS1+MOS2 13 <4.1000.9−02.0 Bl 3-13 PN 11 <5.1MOS1+MOS2 11 <1.5PN 11 <2.2MOS1+MOS2 11 <0.8001.1+00.0 JaSt 62 PN 8 <1.8MOS1+MOS2 8 <0.8PN 11 <2.0MOS1+MOS2 11 <0.9001.1−03.7 ShWi 3 PN 8 <3.7MOS1+MOS2 8 <1.0PN 9 <2.7MOS1+MOS2 9 <1.0001.2−03.9 ShWi 5 PN 9 <2.8MOS1+MOS2 9 <1.0MOS1+MOS2 11 <0.8001.5−00.0 Al 2-N PN 9 <2.6MOS1+MOS2 9 <1.1001.6+00.1 JaSt 63 MOS1+MOS2 9 <0.8002.1−04.2 H 1-54 MOS1+MOS2 11 <10.0MOS1+MOS2 12 <0.8002.3−03.4 H 2-37 PN 7 <1.5MOS1+MOS2 7 <0.5002.6−03.4 M1-37 PN 11 <1.5MOS1+MOS2 14 <0.7005.1−03.0 H 1-58 PN 7 <2.0MOS2 7 <0.9000.5−05.3 SB 2 MOS1+MOS2 13 <0.9006.0+02.8 M1-28 PN 7 <3.3MOS2 7 <1.4007.8−03.8 Sa 3-128 MOS1+MOS2 3 <0.8007.8−03.7 M2-34 MOS1+MOS2 10 <2.3011.7+00.0 M1-43 PN 6 <8.1MOS1+MOS2 6 <1.8PN 13 <11.3MOS1+MOS2 13 <1.8011.7+00.2 PN 4 <2.8MOS1+MOS2 4 <0.8014.2+03.8 PM1-205 MOS2 12 <1.2016.7+00.1 PM2-36 PN 3 <3.6MOS1+MOS2 3 <1.2017.0−01.2 PM1-232 MOS1+MOS2 7 <1.0MOS1+MOS2 7 <1.6MOS1+MOS2 9 <0.9MOS1+MOS2 9 <0.9021.7−00.6 M3-55 MOS1+MOS2 6 <1.0021.8−00.4 M3-28 MOS1+MOS2 7 <1.1Tabla 3.6: XMM-Newton PNe Undete
ted in X�ray Emission



3.4. Resultados de PNe 
on dete

ión en rayos X en Chandra y XMM-Newton 55PN G PN Name INSTRUMENT OFFSET Count Rate(′) (ks−1)027.7+00.7 M2-45 PN 6 <2.1MOS1+MOS2 6 <0.4034.4−00.3 PM1-265 MOS1+MOS2 12 <0.8MOS1+MOS2 12 <0.7049.3+88.1 H 4-1 PN 9 <48.3130.4+03.1 K 3-92 MOS1+MOS2 9 <0.8MOS1+MOS2 12 <0.5MOS1+MOS2 11 <9.2135.6+01.0 WeBo 1 MOS1+MOS2 4 <2.0MOS1+MOS2 4 <1.0MOS1+MOS2 4 <4.7MOS1+MOS2 4 <4.2299.8-01.3 Hen 2-81 PN 9 <3.4MOS1+MOS2 9 <1.0307.3+05.0 Sa 2-93 PN 5 <6.6MOS1+MOS2 5 <23.3PN 5 <8.1309.0+00.8 Hen 2-96 MOS1+MOS2 10 <0.9311.0+02.4 SuWt2 PN 13 <2.1MOS1+MOS2 13 <0.8MOS1 11 <0.9MOS2 11 <1.3311.4+02.8 Hen 2-102 PN 3 <2.1MOS1+MOS2 3 <0.6313.3+00.3 MOS1+MOS2 11 <0.7315.7−04.2 Sa 2-108 MOS1+MOS2 13 <0.9325.9−01.7 vBe 2 MOS1+MOS2 7 <0.6PN 7 <2.0MOS1+MOS2 7 <0.9347.7+02.0 Sa 2-167 MOS1+MOS2 7 <0.6MOS1+MOS2 37 <0.5MOS1+MOS2 7 <0.6MOS1+MOS2 7 <0.5354.4+03.2 MOS1+MOS2 12 <8.1355.9−04.4 K 6-32 MOS1+MOS2 6 <0.5357.1−04.7 H 1-43 PN 6 <2.6357.3−06.5 SB 50 MOS1+MOS2 4 <1.6358.8+00.0 TerzN2022 PN 11 <33.3MOS1 11 <1.9MOS2 11 <1.8358.6−02.2 MaC 1-7 PN 9 <2.4MOS1+MOS2 9 <0.8359.1+00.0 GRM2 PN 8 <2.0MOS1+MOS2 8 <0.9359.1−00.1 GRM3 PN 12 <5.4MOS1+MOS2 9 <0.5PN 9 <1.7MOS1+MOS2 9 <0.9359.1−01.7 M1-29 MOS1+MOS2 13 <1.2MOS1+MOS2 14 <1.7359.1−02.9 M3-46 MOS1+MOS2 10 <1.5MOS1+MOS2 12 <1.8359.2−00.4 RPZM48 PN 13 <1.4MOS1+MOS2 13 <0.7359.3−03.1 M3-17 PN 14 <4.5MOS1+MOS2 14 <1.3MOS1+MOS2 12 <1.7359.4−00.8 RPZM39 MOS1+MOS2 12 <0.3Tabla 3.7: XMM-Newton PNe Undete
ted in X�ray Emission
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Tabla 3.8: Chandra & XMM-Newton PNe with Dete
ted X�ray EmissionObje
t Teles
ope & Distan
e NH Count Rate fX LX Ref.Instrument Kp
 
m−2 (ks−1) [erg 
m−2s−1℄ [erg s−1℄Bl 3-13 XMM EPIC 3.2±0.5BD+30◦ 3639 CXO ACIS-S 1.2 0.24×1022 232±4 5.7×10−13 2.7×1032 1Hb5 XMM EPIC 1.7 6.0×1021 3.0±0.3 1.3×10−14 4.5×1030Hen2-227 XMM EPIC 1.91 5.8×1021 1.3±0.3 5.0×10−15 2.2×1030K1-16 XMM EPIC 1.67 1.2×1020 105±18 1.1×10−13 3.7×1031K3-35 XMM EPIC 3.9 1.1×1022 2.5±0.8 1.3×10−14 2.3×1031K6-35 XMM EPIC 5.5±1.4LoTr 5 XMM EPIC 0.45 5.8×1019 26.0±1.0 2.7×10−14 6.7×1029MyCn18 CXO ACIS-S 2.4 2.9×1021 2.6±0.3 1.4×10−14 1.1×1031NGC40 CXO ACIS-S 1.02 2.4×1021 21.7±0.3 1.3×10−14 2.1×1031 2,3NGC246 CXO ACIS-S 0.5 1.16×1020 21.9±0.7 1.7×10−13 5.3×1030NGC2392 XMM EPIC 1.28 1.5×1021 39.2±2.2 3.9×10−14 1.8×1031 4NGC3132 CXO ACIS-S 0.81 5.8×1020 1.2±0.2 8.5×10−15 6.7×1029NGC3242 XMM EPIC 0.55 5.0×1020 31.3±1.6 4.2×10−14 7.3×1030 5NGC4361 CXO ACIS-S 0.964 1.7×1020 3.0±0.3 2.3×10−14 2.6×1030NGC6543 CXO ACIS-S 1.5 8.0×1020 31.3±0.9 9.5×10−14 6.5×1031 6NGC7009 XMM EPIC 1.45 4.6×1020 6.0±1.0 7.2×10−14 4.4×1031 7NGC7026 XMM EPIC 3.7 3.5×1021 6.0±1.0 6.2×10−15 1.0×1031NGC7027 CXO ACIS-S 0.89 7.0×1021 14.5±0.9 3.1×10−14 1.3×1032 8NGC7293 CXO ACIS-S 0.21 4.0×1020 43.3±1.3 3.2×10−13 1.7×1030vBe 3 XMM EPIC 4.8×1021 69.0±9.0Referen
es.�(1) Kastner et al. (2000); (2) Montez et al. (2005); (3) Kastner et al. (2008); (4)Ruiz et al.(2013); (5) Ruiz et al. (2011); (6) Chu et al. (2001); (7) Guerrero et al. (2005); (8) Kastner et al. (2001)
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ión en rayos X en Chandra y XMM-Newton 57Obje
t Teles
ope & Distan
e NH Upper Limit fX LXInstrument Kp
 
m−2 (ks−1) [erg 
m−2s−1℄ [erg s−1℄Al 2-N XMM EPIC <2.6Bl 3-10 XMM EPIC 23.0 <26.4Bl 3-13 XMM EPIC <5.1Bl 3-14 XMM EPIC 19.3 2.9×1021 <3.3 <3.4×10−15 <1.5×1032GJJC 1 CXO ACIS-S 3.1 2.2×1021 <2.1 <1.1×10−14 <1.3×1031GRM1 CXO ACIS-S 8.5 <0.9GRM2 CXO ACIS-S <1.5XMM EPIC <0.9GRM3 CXO ACIS-S <0.6XMM EPIC <0.5G011.7+00.2 XMM EPIC <0.8G313.3+00.3 XMM EPIC <0.7G354.4+03.2 XMM EPIC <8.1H1-43 XMM EPIC 13.2 2.4×1021 <2.6 <2.6×10−15 <5.5×1031H1-54 XMM EPIC 4.9 4.3×1021 <0.8 <5.3×10−14 <4.6×1030H1-58 XMM EPIC <0.9H2-37 XMM EPIC 3.6 <1.5H4-1 XMM EPIC <48.3Hen 2-102 XMM EPIC 3.77 <0.6Hen 2-81 XMM EPIC <1.0Hen 2-96 XMM EPIC <0.9JaSt 62 XMM EPIC <2.0JaSt 63 XMM EPIC <0.8JaSt 86 XMM EPIC <1.0K3-92 XMM EPIC 6.8 5.5×1021 <0.5 <2.7×10−14 <1.5×1032K6-32 CXO ACIS-S <4.8XMM EPIC <0.5M1-16 CXO ACIS-S 5.45 <24.0M1-28 XMM EPIC <1.4M1-29 XMM EPIC 3.3 6.9×1021 <1.2 <6.4×10−15 <8.4×1030M1-37 XMM EPIC 4.9 4.6×1021 <0.8 <1.6×10−15 <6.4×1030M1-43 XMM EPIC <1.8M2-19 XMM EPIC <27.6M2-20 XMM EPIC 9.5 <4.1M2-34 XMM EPIC <2.3M2-45 XMM EPIC <0.4M2-9 CXO ACIS-S 0.65 4.3×1021 <3.1 <7.3×10−15 <3.7×1029M3-17 XMM EPIC 9.0 1.3×1022 <1.3 <6.6×10−15 <6.5×1031M3-28 XMM EPIC 4.9 11.6×1021 <1.1 <5.6×10−15 <1.6×1031M3-46 XMM EPIC <1.5M3-55 XMM EPIC <1.0MaC 1-7 XMM EPIC <0.8PM1-2 CXO ACIS-S 1.8 <24.0PM1-205 XMM EPIC <1.2PM1-232 XMM EPIC <0.9PM1-265 XMM EPIC <0.7PM2-36 XMM EPIC <1.2RPZM39 XMM EPIC <0.3RPZM48 XMM EPIC <0.7Sa 2-108 XMM EPIC <0.9Sa 2-167 XMM EPIC <0.5Sa 2-93 XMM EPIC <6.6Sa 3-128 XMM EPIC <0.8SB2 XMM EPIC <0.9SB50 XMM EPIC <1.6ShWi3 XMM EPIC <3.7ShWi5 XMM EPIC <2.8SuWt2 XMM EPIC 1.0 2.3×1021 <0.8 <5.0×10−14 <6.0×1030TerzN2022 XMM EPIC <1.8vBe 2 XMM EPIC <0.6WeBo 1 XMM EPIC 1.6 4.1×1021 <1.0 <5.8×10−15 <1.8×1030Tabla 3.9: Chandra & XMM-Newton PNe Undete
ted X�ray Emission
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Figura 3.6: Distan
ia y extin
ión (NH) de las PNe observadas en rayos X, donde las fuentesdete
tadas se representan 
on puntos negros y las que no se dete
tan 
on puntos rojos.



Capítulo 4Physi
al Stru
ture of NGC 3242 fromthe Hot Bubble to the NebularEnvelopeOne key feature of the intera
ting stellar winds model of the formation of planetary nebulae(PNe) is the presen
e of sho
k-heated stellar wind 
on�ned in the 
entral 
avities of PNe.This so-
alled hot bubble should be dete
table in X-rays. Here we present XMM-Newtonobservations of NGC3242, a multiple-shell PN whose shell morphology is 
onsistent withthe intera
ting stellar winds model. Di�use X-ray emission is dete
ted within its inner shellwith a plasma temperature ∼2.35×106 K and an intrinsi
 X-ray luminosity ∼2×1030 ergs s−1at the adopted distan
e of 0.55 kp
. The observed X-ray temperature and luminosity arein agreement with �ad-ho
� predi
tions of models in
luding heat 
ondu
tion. However, the
hemi
al abundan
es of the X-ray-emitting plasma seem to imply little evaporation of 
oldmaterial into the hot bubble, whereas the thermal pressure of the hot gas is unlikely to drivethe nebular expansion as it is lower than that of the inner shell rim. These in
onsisten
ies are
ompounded by the apparent large �lling fa
tor of the hot gas within the 
entral 
avity ofNGC3242.4.1. Introdu
tionPlanetary Nebulae (PNe) 
onsist of stellar material eje
ted by low- and intermediate-mass stars (0.8�1.0 M⊙ ≤ Mi ≤ 8�10 M⊙). Towards the end of the Asymptoti
 Giant Bran
h(AGB), these stars experien
e 
opious mass loss and eje
t most of their stellar envelopethrough a slow, dense AGB wind. The eje
ted material is subsequently ionized by the 
entralstar and be
omes a PN. PNe eventually disperse into the interstellar medium as they expand,whereas the stellar 
ores, mainly 
omposed of 
arbon and oxygen, will evolve toward the whitedwarf stage.Near the time when the hot stellar 
ore is exposed, the slow AGB wind, with terminalvelo
ities 5�30 km s−1 (Eder et al., 1988), is superseded by a fast stellar wind with terminalvelo
ities 1,000�4,000 km s−1 (Cerruti-Sola y Perinotto, 1985; Guerrero et al., 2010). This faststellar wind sweeps up the slower AGB wind to form a PN (Kwok, 1983). In this intera
tingstellar winds (ISW) model, the physi
al stru
ture of a PN would be similar to that of awind-blown bubble, as modeled by Weaver et al. (1977), 
omprising a 
entral 
avity �lled59



60 Capítulo 4. Physi
al Stru
ture of NGC 3242with sho
ked fast wind (the so-
alled hot bubble), a dense shell of swept-up AGB wind at104 K, and an outer envelope of unperturbed expanding AGB wind. In a simplisti
 model,the temperature of the sho
ked stellar wind inside the hot bubble would be 107-108 K, butturbulent mixing (e.g., Mellema y Frank, 1995) or heat 
ondu
tion (Zhekov y Perinotto, 1998;Ste�en et al., 2008) lowers the temperature of the hot gas to 106-107 K and raises its densityto produ
e optimal 
onditions for the emission of soft X-rays. Therefore, X-ray observationsof sho
k-heated hot gas in PNe provide us a dire
t means to examine the intera
tion of thefast stellar wind with the AGB wind and to investigate the transfer of energy and momentumto the PN envelope.ROSAT observations showed hints of di�use X-ray emission in a few PNe (Guerrero et al.,2000). However, it was not until the advent of Chandra and XMM-Newton, with their un-pre
edented resolution and sensitivity, that we were �nally able to unambiguously dete
t hotgas in PNe. Chandra and XMM-Newton have resolved the di�use X-ray emission in a handfulof PNe (e.g., Kastner et al., 2000, 2001; Chu et al., 2001; Guerrero et al., 2002, 2005) andrevealed unexpe
ted, hard X-ray emission from the 
entral stars of several PNe that may ori-ginate from the 
oronal emission of unseen faint binary 
ompanions or sho
ks within the faststellar winds (Guerrero et al., 2001; Kastner et al., 2003; Montez et al., 2010). Observationsof di�use X-ray emission in PNe demonstrate that hot gas in ellipti
al PNe is 
on�ned withinthe innermost nebular shell and that the high pressure of the hot gas may indeed drive thenebular expansion as expe
ted in bubble models.The observed values of LX and TX are in agreement with predi
tions of the time-dependentmodels developed by Ste�en et al. (2008) that in
lude heat-
ondu
tion for PNe with 
entralstars of normal, hydrogen-ri
h surfa
e 
omposition. There is, however, an unsolved puzzle: theanalyses of the 
hemi
al 
omposition of the X-ray-emitting plasma in PNe suggest that it ismainly 
omposed of stellar wind, with little 
ontamination of material from the 
old nebularshell (e.g., NGC2392 and NGC6543, Guerrero et al., 2005; Chu et al., 2001). This dis
repan
yhas been further illustrated by the analysis of the high-spe
tral resolution Chandra LETGspe
trum of BD+30◦3639 that 
on
lusively 
on�rms the stellar wind 
omposition of its X-ray-emitting plasma (Yu et al., 2009). This problem has prompted alternative me
hanisms forthe produ
tion of hot gas in PNe, in
luding the a
tion of fast 
ollimated out�ows and/or slowfragments in the onset of the fast stellar wind (Soker y Kastner, 2003), and the absorption ofenergy from the stellar wind by slowly moving ions embedded in the wind itself, the so-
alledpi
k-up ions (Soker et al., 2010).NGC3242 (PNG261.0+32.0), the Ghost of Jupiter, is a multiple-shell PN with a bright,28�×20� inner ellipsoidal shell and ansae surrounded by a fainter, 46�×40� moderately ellip-ti
al envelope. These two shells are further en
losed by ar
s and a giant broken halo revealedby deep images (Corradi et al., 2003, 2004). The double-shell morphology of the main nebulaof NGC3242 is highly suggestive of intera
tions between the fast stellar wind of its 
entralstar (v∞=2,400 km s−1, Pauldra
h et al., 2004) and the previous slow AGB wind. The AGBwind (the nebular envelope) has been swept by the fast stellar wind to form a thin ionizedshell with a 
entral 
avity that 
an be expe
ted to be �lled with sho
ked fast wind. Thissho
k-heated gas should emit X-rays, and the di�use X-ray emission from NGC3242 is likelydete
table be
ause of its proximity (distan
e = 0.55±0.23 kp
, Terzian, 1997; Mellema, 2004),and low extin
tion (Bali
k et al., 1993; Henry et al., 2000; Pottas
h y Bernard-Salas, 2008).In this paper, we present XMM-Newton observations of NGC3242 that have dete
teddi�use X-ray emission within its innermost nebular shell. The observations are des
ribed in�2, the results are presented in �3, the physi
al stru
ture of the opti
al nebula is investigated



4.2. Observations 61in �4, and the e�e
ts of the sho
ked stellar wind in the nebula are dis
ussed in �5.4.2. Observations4.2.1. XMM-Newton X-Ray ObservationsNGC3242 was observed with the XMM-Newton Observatory in Revolution 730 on 2003De
ember 4 using the EPIC-MOS1, EPIC-MOS2, and EPIC-pn CCD 
ameras (OBSID =0200240401). The two EPIC-MOS 
ameras were operated in the Full-Frame Mode for a totalexposure time of 19.1 ks, while the EPIC-pn 
amera was operated in the Extended Full FrameMode for a total exposure time of 15.7 ks. The Medium �lter was used for all observations. TheXMM-Newton produ
ts were pro
essed using the XMM-Newton S
ien
e Analysis Software(SAS version 10.0.0) and the 
alibration �les from the Calibration A

ess Layer available on2010 September 16. The event �les were s
reened to eliminate events due to 
harged parti
lesor asso
iated with periods of high ba
kground. For the EPIC-MOS observations, only eventswith CCD patterns 0�12 were sele
ted; for the EPIC-pn observation, only events with CCDpattern 0 (single pixel events) were sele
ted. Time intervals of high ba
kground, when the
ount rate in the ba
kground dominated 10�12 keV energy range is ≥0.3 
nts s−1 for EPIC-MOS and ≥1.4 
nts s−1 for EPIC-pn, were dis
arded. The resulting net exposure times are18.7 ks, 18.7 ks, and 13.6 ks for the EPIC-MOS1, EPIC-MOS2, and EPIC-pn observations,respe
tively.The XMM-Newton EPIC observations dete
t a sour
e of di�use X-ray emission at thelo
ation of NGC3242. An inspe
tion of EPIC-pn and EPIC-MOS images at di�erent energyranges reveals that this sour
e is soft, with most emission below 1.0 keV and very little emissionat higher energies. The EPIC-pn ba
kground-subtra
ted 
ount rate in the 0.38-2.0 keV energyrange is 31.3±1.6 
nts ks−1 for a total of 422±22 
ounts. The EPIC-pn net 
ount rates in theenergy ranges 0.38-1.0 keV and 1.0-2.0 keV are 30.3±1.6 
nts ks−1, and 1.1±0.4 
nts ks−1,respe
tively. The EPIC-MOS ba
kground-subtra
ted 
ount rates in the 0.38-2.0 keV energyband are 4.4±0.5 
nts ks−1 for MOS1 and 4.8±0.5 
nts ks−1 for MOS2, with a total of 83±10
nts for MOS1 and 90±10 
nts for MOS2.4.2.2. Ar
hival Narrow-band HST ImagingIn order to examine the spatial 
orrelation between the di�use X-ray emission and theopti
al nebula, narrow-band WFPC2 images of NGC3242 in the Hα, He ii λ4686, [N ii℄
λ6583, and [O iii℄ λ5007 emission lines were retrieved from the HST ar
hive (Proposal ID7501 and 8773, PI: Arsen Hajian, and Proposal ID 6117, PI: Bru
e Bali
k). The images usedin this work are listed in Table 4.1 with their integration times and �lters. In all 
ases, theinnermost shell of the nebula was registered on the WFPC2-PC1 CCD, while a fra
tion ofthe outer envelope was missed by the dete
tor. These images were 
alibrated via the pipelinepro
edure and 
osmi
 rays were removed by 
ombining di�erent exposures obtained with thesame �lter using standard IRAF1 routines. The �nal images have total exposure times of 100s for Hα, 160 s for He ii, 1260 s for [O iii℄, and 2840 s for [N ii℄.1 IRAF, the Image Redu
tion and Analysis Fa
ility, is distributed by the National Opti
al AstronomyObservatory, whi
h is operated by the Asso
iation of Universities for Resear
h in Astronomy (AURA) under
ooperative agreement with the National S
ien
e Foundation.
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al Stru
ture of NGC 3242Emission Lines Number of images texp [s℄ Program IDHα 1 100 6117He ii 1 160 6117[N ii℄ 3 400 61172 300 7501, 87734 260 7501, 8773[O iii℄ 1 260 75015 200 7501, 8773Tabla 4.1: HST WFPC2 Observations of NGC32424.2.3. Medium-Dispersion Spe
tros
opy ObservationsMedium-dispersion long-slit spe
tros
opi
 observations of NGC3242, obtained using theGoldCam CCD Spe
trograph (GCCAM) on the 2.1m teles
ope at the Kitt Peak NationalObservatory (KPNO) on 1996 De
ember 7, were kindly provided to us by Dr. K. Kwitter((Henry et al., 2000)). The observations, 
overing the spe
tral region 3600 − 9600 Å, wereobtained using a 285�×5� slit oriented along the East-West dire
tion and 
entered at 8� southof the 
entral star. The spatial s
ale of the observations is 0�.78 pix−1. The grating 240 wasused with the GG-345 blo
king �lter to 
over the blue spe
tral region 3650 − 6750 Å at aspe
tral dispersion 1.49 Å pix−1, whereas the red spe
tral region 5650− 9600 Å was observedat a spe
tral dispersion 1.86 Å pix−1 using grating 58 with the OG-530 blo
king �lter. Twoexposures of 60 s ea
h were a
quired in the blue spe
tral range, while exposures of 60 s, 30 s,and two of 20 s were a
quired in the red spe
tral range. The original spe
tra were redu
ed andanalyzed using standard IRAF routines. For the �ux 
alibration we used several observationsof the spe
trophotometri
 standard stars BD+28◦4211 and Hiltner 600 obtained on the samenight.4.3. XMM-Newton Data Analysis4.3.1. Spatial Properties of the X-ray Emission from NGC3242To study the spatial distribution of the X-ray emission from NGC3242, we have produ
edEPIC images of NGC3242 in the energy band 0.25-2.5 keV by extra
ting the individual EPIC-pn, EPIC-MOS1, and EPIC-MOS2 images, mosai
ing them together, applying the exposuremap 
orre
tion, and smoothing it. The raw image is shown in the left panel of Figure 4.1,while the exposure map 
orre
ted, smoothed version of the image overlaid by X-ray 
ontoursis shown in the 
entral panel.To 
ompare the relative spatial distribution of the X-ray-emitting gas and the ionizednebular material, we have superposed the X-ray 
ontours on the HST WFPC2 [O iii℄ imageof NGC3242 (Figure 4.1-right). The 
omparison between the X-ray 
ontours and the opti
alimage suggests that the X-ray-emitting gas is 
on�ned within the innermost shell of NGC3242,as the lo
ation of the lowest intensity level X-ray 
ontours outside the 28�×20� inner shell ofNGC3242 is most likely 
aused by the point-spread fun
tion (PSF) of XMM-Newton that isknown to have a half energy width (HEW) of 15�.2 for EPIC-pn and 13�.0-13�.8 for EPIC-MOSand signi�
antly extended wings.The X-ray image and 
ontours also suggest that the detailed morphology of the X-rayemission is asymmetri
, with an emission peak northwest of the 
entral star. We further
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Figura 4.1: Raw (left) and smoothed (
enter) XMM-Newton EPIC images of NGC3242 inthe 0.25-2.5 keV energy band, and (right) HST WFPC2-PC1 [O iii℄ image of NGC3242. The[O iii℄ image is overplotted with the X-ray 
ontours derived from the smoothed EPIC X-rayimage. Contours 
orrespond to 10σ, 20σ, 50σ, 75σ, 100σ, and 150σ above the ba
kgroundlevel.
ompare in Figure 4.2 the surfa
e brightness pro�le of the X-ray emission of NGC3242 alongthe major and minor nebular axes with the PSF from a point sour
e in the �eld of view.Both pro�les of the nebular emission are asymmetri
 and more extended than those of thepoint-sour
e, more 
learly for the pro�le along the major axis of the nebula.

Figura 4.2: Normalized intensity of the EPIC-MOS X-ray surfa
e brightness pro�le ofNGC3242 (solid line) and a point-sour
e in the �eld of view of the instrument (dotted li-ne) along the minor (left) and major (right) axes of the nebula.
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Figura 4.3: Realizations of three Monte Carlo simulations of the XMM-Newton images ofNGC3242 for an X-ray-emitting ellipsoidal shell of 
onstant density with a shell thi
kness10% (model A) and 20% (model C), and a �lled shell (model C). Contours 
orrespond to20σ, 40σ, 80σ, and 120σ above the ba
kground level.In order to better understand the distribution of X-ray-emitting gas in NGC3242 we have
onstru
ted simulated observations for 
omparison with the XMM-Newton images. For thesesimulated observations we modeled the emission from NGC3242 as though it arose from a
onstant-density ellipsoidal shell of X-ray-emitting gas interior to the innermost nebular shell.We assumed a prolate ellipsoid with semi-major and semi-minor axes of 11�.25 × 7�.5 in theplane of the sky. Three models were 
onsidered: Model A assumed the X-ray-emitting gaswas 
on�ned to an ellipsoidal shell with a fra
tional width (∆r/r) of 0.1; Model B assumeda similar shell with a fra
tional width of 0.2; and Model C assumed the X-ray-emitting gas�lled the ellipsoid with 
onstant density.To simulate the XMM-Newton observations, we generated random simulated X-rays basedon the model distribution of the X-ray emitting gas with further randomization in the planeof the sky 
onsistent with the XMM-Newton PSF2 We also added random X-ray events to thesimulated image to mimi
 the ba
kground emission. The total number of simulated sour
e andnoise 
ounts were set to mat
h those of the a
tual XMM-Newton observations. Ea
h model wasused to make ten simulations to explore the variations 
aused by the small number statisti
s ofthese Monte Carlo simulations. We then adaptively smoothed the simulated observations withthe same parameters used for the a
tual observations. Figure 4.3 shows a typi
al realization forea
h of the three models des
ribed. In the realizations of models A and B (the shell models) a
entral de�
it in X-ray emission is always apparent. In the realizations of Model C the X-rayemission peaks on or near the 
enter; the example shown in Figure 4.3 even exhibited ano�set peak mat
hing the a
tual observation. These simulated observations demonstrate thatthe di�use X-ray emission from NGC3242 is more 
onsistent with that from a 
entral 
avity�lled with X-ray-emitting gas than from a thin ellipsoidal shell. They also suggest that theasymmetri
 distribution of the X-ray emission may be spurius due to the low 
ount number.2 Based on XMM-Newton observations of the bright, soft point sour
e Nova LMC1995 (Orio et al., 2003).
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tral Properties of the X-ray Emission from NGC3242To study the spe
tral properties of the X-ray emission from NGC3242, we have extra
tedits EPIC-pn, EPIC-MOS1, and EPIC-MOS2 ba
kground-subtra
ted spe
tra (Figure 4.4). Ourdes
ription of the spe
tral properties of NGC3242 will fo
us on the EPIC-pn spe
trum as thenumber of 
ounts in this spe
trum is ∼5 times larger than in the EPIC-MOS1 and EPIC-MOS2 spe
tra. The EPIC-pn spe
trum of NGC3242 is soft, with most 
ounts below 1.0 keV.The spe
trum peaks at 0.5-0.6 keV, and then steadily de
lines towards higher energies. Thispeak is most likely due to the He-like Ovii triplet at 0.57 keV.We shall note that the shape of the EPIC-pn spe
trum at energies below 0.55 keV is di�
ultto explain. The unbinned spe
trum reveals noti
eable os
illations in the 
ount rates with smallnumber of 
ounts in energy bins at ∼450 eV and ∼500 eV, and large number of 
ounts inenergy bins between these two energies and at ∼400 eV. Sin
e these �spe
tral features� havewidths smaller than the EPIC-pn spe
tral resolution at this energy range (FWHM∼90 eV),it is unlikely that these spikes are asso
iated with real emission lines. It has been reportedthat opti
al loading 
an produ
e the observed e�e
ts, but this me
hanism 
an be ruled outbe
ause the Medium Filter used in our observations prevents the opti
al 
ontamination frompoint sour
es as bright as mV =6�9 mag. (XMM-SOC-CAL-TN-0051), while the 
entral star ofNGC3242 has mV =10.3 mag (van Altena et al., 1995). We 
an 
on
lude that these os
illationsare most likely 
aused by sto
hasti
 e�e
ts. To mitigate this issue, the EPIC-pn spe
trum hasbeen binned to have at least 25 
ounts per 
hannel for further spe
tral analysis. Similarly,the EPIC-MOS spe
tra have been binned to have at least 15 
ounts per 
hannel for spe
tralanalyses.4.3.3. Spe
tral AnalysisFor the spe
tral analysis, we have adopted the nebular 
hemi
al abundan
es (He=0.94He⊙,C=0.78C⊙, N=1.61N⊙, O=0.83O⊙, Ne=0.75Ne⊙, S=0.20 S⊙, and Ar=0.40Ar⊙), and fore-ground hydrogen 
olumn density (NH=5×1020 
m−2) derived by Pottas
h y Bernard-Salas(2008). We have then modeled the observed EPIC spe
tra using an absorbed APEC opti
allythin plasma emission model and adopting the absorption 
ross-se
tions fromMorrison y M
Cammon(1983).This model provides a reasonable �t to the EPIC spe
tra of NGC3242's di�use emissionwith a redu
ed χ2 of 1.60 (=38.4/24) for kT=0.190±0.009 keV (∼2.2×106 K), although thebest-�t model is lower than the observed spe
trum at energies <0.5 keV. The �ts are notimproved by allowing NH to vary and we �nd that the best-�t values of kT and NH appearto be 
orrelated (Figure 4.5) as kT = 0,1975 − 20,0×NH, where kT is given in keV and NHin units of 1020 
m−2.Alternatively, we may allow the 
hemi
al abundan
es of nitrogen and 
arbon to vary inthe �ts, as these two elements have spe
tral lines that 
an 
ontribute in the 0.4-0.5 keV energyband. Variations of the 
arbon abundan
e do not produ
e noti
eable 
hanges in the qualityof the spe
tral �t, and thus the 
arbon abundan
e 
annot be well 
onstrained. On the otherhand, 
hanges to the nitrogen abundan
es produ
e a signi�
ant improvement of the spe
tral�t, and the best-�t model (Figure 4.4) has kT=0.202+0,012
−0,010 keV (∼2.35×106 K), N=5.3+2,8

−1,8 N⊙,and a redu
ed χ2 of 1.07 (=24.56/23). The limits to the nitrogen abundan
e set by this �tare better illustrated by the nitrogen versus temperature χ2 grid plot of the spe
tral �t inFigure 4.4, whi
h shows that the range of nitrogen abundan
es ex
lude the nebular abundan
eof 1.61N⊙. The best-�t value for the nitrogen abundan
e implies a N/O ratio of the X-ray-
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Figura 4.4: (top-panel) EPIC-pn (bla
k), EPIC-MOS1 (red), and EPIC-MOS2 (green)ba
kground-subtra
ted spe
tra of the di�use emission of NGC3242. The best-�t joint mo-del is shown as a histogram in the 
orresponding 
olor. The inset shows the nitrogen vs.temperature χ2 grid plot of the spe
tral �t where the bla
k, red, and green 
urves representthe 68%, 90%, and 99% 
on�den
e levels. (bottom-panel) Residuals of the best-�t joint modelto the EPIC-pn (bla
k), EPIC-MOS1 (red), and EPIC-MOS2 (green) spe
tra of NGC3242shown in the top panel.
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on�den
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ross marks the best �t for the value of 5×1020 
m−2 adoptedfor NH.
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al Stru
ture of NGC 3242emitting gas to be (N/O)X ∼1.2∼3.3 times greater than the N/O ratio of the ionized nebularmaterial, (N/O)neb ∼0.36.For the best-�t model with enhan
ed nitrogen abundan
e, we derive an observed �ux of(4.2+0,7
−1,1)×10−14 ergs 
m−2 s−1 and an intrinsi
 X-ray luminosity of (7.3+0,8

−1,3)×1030 d2 ergs s−1in the 0.4-2.0 keV energy band, where d is the distan
e in kp
. The volume emission measure(EM = N2
e V , where Ne is the ele
tron density and V is the emitting volume) of this model is

∼5×1053 d2 
m−3. The emitting volume of the inner shell of NGC3242 is ∼2×1052 ǫ d3 
m3,where ǫ is the volume �lling fa
tor of the X-ray-emitting gas. Thus, the ele
tron density ofthe X-ray-emitting gas is ∼5 ǫ−1/2 d1/2 
m−3, and the thermal pressure is 1.6×10−9 ǫ−1/2 d1/2dyne 
m−2. At a distan
e of 0.55 kp
, the X-ray luminosity of NGC3242 is (2.2+0,2
−0,4)×1030ergs s−1, the ele
tron density of the X-ray-emitting gas is 4 ǫ−1/2 
m−3, and its thermalpressure is 1.2×10−9 ǫ−1/2 dyne 
m−2.4.4. Physi
al Stru
ture of the Opti
al Shell4.4.1. Bulk Physi
al ConditionsThe ele
tron temperature and density of the opti
al shell of NGC3242 
an be derived usingstandard te
hniques (e.g., Guerrero et al., 1996) from the long-slit intermediate-dispersionspe
tros
opy presented in �2.3. From these two-dimensional spe
tra of NGC3242, we haveextra
ted one-dimensional spe
tra of representative regions of its inner and outer shells, andmeasured the �uxes of the emission lines using the IRAF task splot. Table 4.2 presents line�uxes normalized to an Hβ �ux of 100. The observed �uxes, F , have been dereddened usingthe IRAF task red
orr to derive the intrinsi
 intensity of the line, I:

I = F × 10−cHβ×fλ (4.1)where 
Hβ is the logarithmi
 Hβ extin
tion 
onstant 
omputed by 
omparing the observedvalue of the Hα to Hβ ratio to the expe
ted theoreti
al value of 2.87 for 
ase B re
ombination(Osterbro
k y Ferland, 2006). The observed �uxes are subsequently 
orre
ted using the valuesof fλ 
orresponding to the interstellar extin
tion law of Savage y Mathis (1979). The Hα/Hβratio measured in the medium dispersion spe
tra implies an extin
tion 
oe�
ient 
Hβ=0.01 forthe inner shell and 0.05 for the outer shell. We note that these values of 
Hβ are smaller thanthe values 0.10-0.15 derived by Bali
k et al. (1993) and Pottas
h y Bernard-Salas (2008)), but
onsistent with the values derived by Henry et al. (2000) using this same dataset.The physi
al 
onditions for the inner and outer shells of NGC3242 have been derivedusing temperature-sensitive line ratios of [O iii℄, [N ii℄, [O ii℄, and [S iii℄, and density-sensitiveline ratios of [S ii℄ and [Ar iv℄. The ions and lines used, their ratios, and the values of ele
trontemperature, Te, and density, Ne, are listed in Table 4.3. The results suggest that the innershell density is ∼2,200 
m−3, in ex
ellent agreement with the density derived from the [S ii℄lines by Pottas
h y Bernard-Salas (2008), and the outer shell density is∼370 
m−3. Among thefour temperatures derived from di�erent lines, we adopt that from the [O iii℄ lines, 11,900 Kfor the inner shell and 10,400 K for the outer shell, as the [O iii℄ temperature diagnosti
 isthe least a�e
ted by the extin
tion law and the lines are the brightest. This radial de
linein temperature is 
onsistent with the results presented by Bali
k et al. (1993). Using thesevalues, we derive thermal pressures of 3.6×10−9 dyne 
m−2 and 5×10−10 dyne 
m−2 for theinner and outer shells, respe
tively.
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al Stru
ture of the Opti
al Shell 69Inner Shell Outer ShellLine ID Wavelength [Å℄ fλ F I F I[O ii℄ 3726 0.26 10.8 11.7 3.7 4.0[O ii℄ 3729 0.26 9.7 10.5 0.3 0.3[S ii℄ 4068 0.20 0.5 0.5 . . . . . .[S ii℄ 4076 0.20 0.5 0.5 . . . . . .Hδ 4101 0.18 26.4 25.6 27.2 25.5Hγ 4340 0.135 45.5 47.0 46.2 48.2[O iii℄ 4363 0.13 10.9 11.3 10.1 10.5[Ar iv℄ 4711 0.04 4.8 4.9 4.0 4.0[Ar iv℄ 4740 0.04 4.0 4.0 2.9 2.9Hβ 4861 0.00 100.0 100.0 100.0 100.0[O iii℄ 4959 �0.02 339.1 336.8 362.2 359.7[O iii℄ 5007 �0.03 1018.1 1007.8 1523.3 1507.9[Cl iii℄ 5517 �0.15 0.2 0.2 0.3 0.3[N ii℄ 5755 �0.21 0.07 0.07 . . . . . .[S iii℄ 6312 �0.30 0.7 0.6 0.4 0.4[N ii℄ 6548 �0.34 0.7 0.6 . . . . . .Hα 6563 �0.34 289 287 296 286[N ii℄ 6583 �0.34 2.1 1.9 14.6 13.4[S ii℄ 6716 �0.36 0.3 0.3 1.1 1.0[S ii℄ 6731 �0.36 0.4 0.4 1.0 0.9[O ii℄ 7320 �0.43 0.5 0.4 0.05 0.04[O ii℄ 7330 �0.43 0.5 0.4 0.05 0.04[S iii℄ 9069 �0.64 3.7 3.1 22.6 19.2[S iii℄ 9532 �0.65 18.0 15.2 18.1 15.2F(Hβ) (ergs
m−2s−1) 3.1×10−11 2.2×10−12Tabla 4.2: Line Strengths for NGC32424.4.2. Spatially Resolved Physi
al ConditionsThe narrow-band HST images and ratio maps of NGC3242 in di�erent emission lines(Figure 4.6) display a simple shell morphology 
onsisting of an ellipti
al inner shell and anatta
hed outer shell. This shell morphology is only moderately 
ompli
ated by ansae andknots best seen in the [N ii℄ images A spatio-kinemati
 study of NGC3242 by Bali
k et al.(1987) 
on�rms this simple shell stru
ture: the inner shell is a nearly round bubble expandingat 25�30 km s−1, while the outer shell is a 
o-expanding envelope �lled with material. Thus,the Hα image of NGC3242 
an be used to obtain density and pressure pro�les of the nebulafor 
omparison with those of the X-ray-emitting gas in the 
entral 
avity.The density pro�le of NGC3242 has been previously determined by Soker et al. (1992)using a ground-based Hα image. We will use the high-resolution HST WFPC2 Hα imageto determine the ele
tron density, Ne, and thermal pressure, Pth, of the inner shell and theenvelope as a fun
tion of nebular radius. First, we examined this image to sele
t a dire
tionthat would provide us with a 
lean surfa
e brightness pro�le. The 
ut along PA=230◦ isorthogonal to the inner shell rim and 
overs the full extent of the outer shell. Thus, weextra
ted the surfa
e brightness pro�les in the Hα, He ii λ4686, [O iii℄ λ5007, and [N ii℄
λ6583 shown in Figure 4.7. The surfa
e brightness pro�le of the outer shell is very similar inthe Hα, [O iii℄, and [N ii℄ lines, but the He ii emission is diminished most likely be
ause theinner shell is opti
ally thi
k to He+ ionizing photons. As for the inner shell, all pro�les showthe bright shell rim, but peak at di�erent radial distan
es: ∼7�.4 for He ii, ∼7�.6 for Hα, and
∼7�.8 for [O iii℄. The emission inside this rim drops steeply, but the �laments proje
ted in
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Figura 4.6: HST WFPC2 narrow-band images and ratio maps of the 
entral region ofNGC3242. The images are displayed on a squared-root s
ale, while the ratio maps are displa-yed on a linear s
ale.
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al Stru
ture of the Opti
al Shell 71Observed Ratios ValuePhysi
al Ion Line Ratios Inner Outer Inner OuterParameter Shell Shell Shell Shell
Te [N ii℄ (6548+6583/5755 41.6 . . . 14.700 K . . .
Te [S iii℄ (9069+9532)/6312 32.0 106.6 14.040 K 8.070 K
Te [O iii℄ (4959+5007)/4363 124.9 189.0 11,880 K 10.400 K
Te [O ii℄ (3726+3729)/(7320+7330) 19.5 43.3 10,100 K 9.860 K
Ne [Ar iv℄ 4711/4740 1.18 1.37 2.250 
m−3 400 
m−3

Ne [S ii℄ 6716/6731 0.71 1.13 2.200 
m−3 340 
m−3Tabla 4.3: Physi
al Conditions in NGC3242
the 
entral 
avity produ
e se
ondary peaks in the Hα, [O iii℄, and [N ii℄ lines, but not in theHe ii line.The outer shell has been modeled assuming a mean ele
tron density ∼370 
m−3 and atemperature of 10.400 K. Figure 4.8-left shows the �t to the Hα surfa
e brightness pro�le ofthe outer shell of NGC3242 assuming four di�erent radial dependen
es of the density: r−2,
r−1, r−1/2, and r−1/3. The model surfa
e brightnesses for the r−2 and r−1 density pro�lesde
rease outwards too rapidly 
ompared to the observed surfa
e brightness pro�le, and 
anthus be ex
luded. The model surfa
e brightness for the r−1/2 and r−1/3 density pro�les more
losely mat
h the observation.Using the r−1/2 density pro�les in the outer shell, we pro
eed to model the Hα and He iisurfa
e brightness pro�les at the rim of the inner shell by varying the thi
kness of the shelland adjusting the ionization fra
tion of He++. A shell with a 
onstant density 2.200 
m−3,temperature of 11.900 K, shell thi
kness ∼15%, and a sharp de
ay in its inner edge produ
es agood �t to the He ii pro�le. The �t to the rim of the shell in the Hα pro�le is also reasonable,but the model pro�le does not in
lude the 
ontributions from �laments to the Hα pro�le(Figure 4.8-right).The density pro�le dedu
ed from the model 
omparisons is shown in Figure 4.9-left. Theradial pro�le of the thermal pressure (Figure 4.9-right) has been 
onstru
ted assuming a
onstant ele
tron temperature of 11.900 K for the inner shell, and 10.400 K for the outershell, as derived from temperature sensitive opti
al line ratios. This �gure shows that thethermal pressure of the inner shell is mu
h higher than that of the outer shell, i.e., the innershell is expanding into the envelope.We 
an also 
ompare the thermal pressure of the nebular shell to that of the hot interior.Assuming that the hot gas is distributed in a 
onstant-density shell interior to but in 
onta
twith the inner nebular shell, the �lling fa
tor 
an be expressed as ǫ = 1 − (ri/ro)

3, where roand ri are the outer and inner radii of the hot gas shell (ro is also the inner radius of theinner nebular shell). As the hot gas density is ∼4 ǫ−1/2 
m−3 (d = 0,55 kp
), we have plottedthe hot gas density as a fun
tion of its inner shell radius ri in Figure 4.9-left and the thermalpressure in Figure 4.9-right. The hot gas shell's inner radii 
orresponding to ǫ of 0.15, 0.5,and 0.8 are marked. It is apparent that the hot gas pressure ex
eeds that of the nebular shellonly for small �lling fa
tor values, ǫ <0.15, thus requiring the hot gas to be 
on
entrated ina thin shell with fra
tional thi
kness 0.05.
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Figura 4.7: Hα, He ii λ4686, [O iii℄ λ5007, and [N ii℄ λ6583 surfa
e brightness pro�les of theinner and outer shells of NGC3242 normalized to the bright peak at the rim of the innershell. The pro�les are derived by averaging the surfa
e brightness in radial bins in a se
toralong PA = 230◦ with ∆PA = 10◦. The inset expands this peak to better illustrate the spatialdi�eren
es at this lo
ation of the emission in the di�erent lines.
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Figura 4.8: (left) Hα surfa
e brightness pro�le of NGC3242 along PA=230◦ (thi
k line) andsyntheti
 Hα surfa
e brightness pro�les of the outer shell (r >8�.9) for di�erent radial de-penden
es of Ne. As for the inner shell, a thi
kness of 15% in radius has been assumed (seebelow). (right) Hα and He ii λ4686 surfa
e brightness pro�le of NGC3242 along PA=230◦(thi
k lines) and syntheti
 surfa
e brightness pro�les of the inner shell for di�erent values ofthe shell thi
kness: 15%, 30%, and 50%. As for the outer shell, a de
ay of Ne∝r−1/2 has beenassumed (see above).

Figura 4.9: (left) Ele
tron density, Ne, and (right) thermal pressure, Pth, radial pro�les of the
entral 
avity and the inner shell and envelope of NGC3242. The density and thermal pressureof the X-ray-emitting gas within the 
entral 
avity (radius 7�) are shown as a fun
tion ofthe �lling fa
tor, ǫ (red 
urves). The values of these physi
al 
onditions for �lling fa
tors,
ǫ, of 0.15, 0.5, and 0.8 are further labeled on the plot at the inner radii of the 
orrespondinghypotheti
al hot gas shell.4.5. Dis
ussionThe properties of the X-ray emission from NGC3242, based on a preliminary analysis(Ruiz et al., 2006), were 
ompared to 1D hydrodynami
al models of PNe that in
luded the
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ts of stellar wind evolution and heat 
ondu
tion by Ste�en et al. (2008). They remarkedthat the round shape of the rim of the inner shell of NGC3242 makes it a suitable PN forthe 
omparison with their 1D simulations. The revised values of di�erent X-ray propertiesof NGC3242 presented here need to be dis
ussed in the framework of Ste�en et al. (2008)'smodel. This revision mostly a�e
ts the values of the thermal pressure of the hot bubble andinner shell rim, whereas the X-ray luminosity (s
aled to the distan
e of 0.55 kp
) and plasmatemperature of NGC3242 are basi
ally the same as those used by Ste�en et al. (2008).We note that the models sele
ted by Ste�en et al. (2008) have a thermal pressure of thehot bubble that ex
eeds that of the rim, while our revised values indi
ate the opposite, i.e.,the thermal pressure of the rim (Pth=3.6×10−9 dyne 
m−2) is higher than that of the bubble(Pth=1.6×10−9 ǫ−1/2 d1/2 dyne 
m−2). One possible out
ome to this issue would be a distan
efor NGC3242 mu
h farther than 0.55 kp
 (Terzian, 1997; Mellema, 2004); at a distan
e of3 kp
, the thermal pressures of the hot bubble and rim would be the same, but this wouldmake NGC3242 too large (r = 0,12 p
) and evolved (τ = 6, 000 yrs) and we 
onsider it to beunlikely.The other possible solution is to 
onsider a low value for the �lling fa
tor of the X-ray-emitting gas in the bubble; a value ǫ=0.15 would make both pressures the same. Su
h a low�lling fa
tor is expe
ted to produ
e a noti
eable limb-brightening morphology that is notobserved (Figure 4.1 and 4.2). As shown in Fig. 4.3, hints of a limb-brightened morphologyare still apparent for a hot gas shell with a fra
tional thi
kness of 0.2 (i.e., ǫ ∼ 0,5) even at theXMM-Newton limited spatial resolution (∼ 15′′). It is arguable, however, that extin
tion hasredu
ed the 
enter-to-limb 
ontrast of the X-ray emission, thus shifting the emission inwards,as this is an e�e
t expe
ted to be noti
eable (Ste�en et al., 2008) even for the small extin
tion(NH=5×1020 
m−2) towards the nebula.Alternatively, we must 
onsider the dynami
al e�e
ts of the photo�ionization of the nebularmaterial, whi
h may have over
ome those of the 
urrently diminished stellar wind of NGC3242(Kudritzki et al., 1997; Tinkler y Lamers, 2002). In this 
ase, the nebular expansion is drivenby the thermal pressure in
rease produ
ed in the rim by photo-ionization. This may explainthe relatively large thi
kness of NGC3242 inner shell rim, as 
ompared to that of NGC6543.We suggest that the rim thi
kness 
an be used as an indi
ator of the relative thermal pressureof hot gas and photo-ionized nebular material; a sharp rim would imply that the thermalpressure of the hot gas is larger than this of the nebula, and thus that hot gas itself is present(and dete
table), while a thi
k inner shell rim would imply a lower pressure for the hot gas,if present.The low plasma temperature is puzzling in view of the enhan
ed N/O ratio of the X-ray-emitting plasma, about three times higher than the N/O ratio of the nebular material. Su
hdi�eren
es in the 
hemi
al abundan
es seem to imply that the X-ray-emitting plasma mostly
onsists of sho
ked stellar wind, with little 
ontamination of material from the nebula. Thelow plasma temperature, however, needs large amounts of material from the 
old nebular shellto have been in
orporated into the hot bubble. This problem, similar to that found in otherPNe su
h as BD+30◦3639 (Yu et al., 2009), NGC2392 (Guerrero et al., 2005), and NGC6543(Chu et al., 2001), may require me
hanisms for the produ
tion of X-ray emission in PNe otherthan mixing and heat 
ondu
tion as summarized by Soker et al. (2010).There is, �nally, a noti
eable asymmetry of the spatial distribution of the X-ray emis-sion from NGC3242, with the northwestern half of the hot bubble being brighter than itssoutheastern half (Figure 4.1 and 4.2). Even if we assume that the inner shell of NGC3242were a tilted ellipsoid with its Northwestern tip moving towards us (and its Southeastern tip
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eding from us), it seems unlikely that an uneven spatial distribution of intervening mate-rial 
ould be responsible of the observed asymmetry as it may be the 
ase of the dusty PNeBD+30◦3639 (Kastner et al., 2000) and NGC7027 (Kastner et al., 2001), be
ause only smallextin
tion variations were observed in NGC3242 (Bali
k et al., 1993). On the other hand, oursimulations in Se
tion 3.1 suggest that the asymmetri
 distribution of X-ray emission 
ouldresult from small number statisti
s.4.6. SummaryWe have obtained XMM-Newton X-ray observations of NGC3242, a multiple-shell PN 
on-sisting of an inner shell with a bright, round rim, and an outer envelope. The observations havedete
ted di�use, soft X-ray emission 
on�ned within the innermost shell of NGC3242. Therelatively low temperature of the hot gas, TX=2.35×106 K, 
ompared to the expe
ted adiaba-ti
 post-sho
k temperature of a stellar wind with a velo
ity of 2,400 km s−1 (Pauldra
h et al.,2004) suggests that heat 
ondu
tion has taken pla
e. Indeed, models in
luding heat 
ondu
-tion provide a reasonable des
ription of the X-ray temperature and luminosity of NGC3242(Ste�en et al., 2008). However, the 
hemi
al abundan
es of the X-ray-emitting plasma are
loser to the stellar values, suggesting little evaporation of 
old nebular material into the hotbubble and thus 
ontradi
ting the expe
tation of heat 
ondu
tion.We have 
ompared the physi
al properties (Ne, Te, Pth) of the gas in the hot bubblewith those of the gas at the inner shell rim. The inner shell 
an be des
ribed as a thin shellwith a 
onstant density of 2,200 
m−3 and a thi
kness 15% its radius, while the envelopeis best des
ribed by a shell whose density de
lines ∝ r−1/2 to r−1/3. The gas in the hotbubble has lower thermal pressure than the gas in the shell rim, unless the X-ray-emittinggas is mostly 
on�ned within a thin shell, whi
h is not supported by the X-ray morphologyobserved. Comparisons with simulations favor a large �lling fa
tor for the X-ray-emitting gas.We also note the asymmetri
 distribution of the X-ray emission within the inner shell ofNGC3242 and found it unlikely to be a result of nonuniform absorption of the X-ray emissionwithin the opti
al shell. X-ray observations at higher spatial resolution and signal-to-noiseratio (Montez et al., in preparation) are needed to provide a sharper view of the distributionof the X-ray-emitting plasma within NGC3242.





Capítulo 5Di�use X-ray Emission from ThreePlanetary Nebulae: IC 418, NGC2392, and NGC 6826The presen
e of O vi ions 
an be indi
ative of plasma temperatures of a few ×105 K thatis expe
ted in heat 
ondu
tion layers between the hot sho
ked stellar wind gas at several106 K and the 
ooler (104 K) nebular gas of planetary nebulae (PNe). We have used FUSEobservations of PNe to sear
h for nebular O vi emission or absorption as a diagnosti
 of
ondu
tion layer to ensure the presen
e of hot interior gas. Three PNe showing nebular O vi,namely IC 418, NGC2392, and NGC6826, have been sele
ted for Chandra observations anddi�use X-ray emission is indeed dete
ted in ea
h of these PNe. Among the three, NGC2392has pe
uliarly high di�use X-ray luminosity and plasma temperature 
ompared with thoseexpe
ted from its stellar wind's me
hani
al luminosity and terminal velo
ity. The limitede�e
ts of heat 
ondu
tion on the plasma temperature of a hot bubble at the low terminalvelo
ity of the stellar wind of NGC2392 may partially a

ount for its high plasma temperature,but the high X-ray luminosity needs to be powered by pro
esses other than the observedstellar wind, probably 
aused by the presen
e of an unseen binary 
ompanion of the CSPN ofNGC2392. We have 
ompiled relevant information on the X-ray, stellar, and nebular propertiesof PNe with a bubble morphology and found that the expe
tations of bubble models in
ludingheat 
ondu
tion 
ompare favorably with the present X-ray observations of hot bubbles aroundH-ri
h CSPNe, but have notable dis
repan
ies for those around H-poor [WR℄ CSPNe. We notethat PNe with more massive 
entral stars 
an produ
e hotter plasma and higher X-ray surfa
ebrightness inside 
entral hot bubbles.5.1. Introdu
tionPlanetary nebulae (PNe) 
onsist of the stellar material eje
ted by low- and intermediate-mass stars near the end of their evolution, before turning into white dwarfs. The physi
alstru
ture of a PN is largely determined by the photoionization of the slow, dense wind eje
tedduring the asymptoti
 giant bran
h (AGB) phase by the intense stellar radiation �eld andits intera
tion with the subsequent fast, tenuous wind emanating from the hot stellar 
oreat terminal velo
ities up to ∼4,000 kms−1 (Cerruti-Sola y Perinotto, 1985; Guerrero et al.,2010). In this intera
ting stellar-wind model (Kwok, 1983), the physi
al stru
ture of a PN77



78 Capítulo 5. Di�use X-ray Emission from IC 418, NGC 2392, and NGC 6826.FUSE UV ObservationsObje
t Program ID Aperture Date Pro
essing Version texp[s℄IC 418 LWRS P1151111 2001 De
 2 CalFUSE v3.2.3 4,440NGC 2392 LWRS B0320601 2001 Feb 21 CalFUSE v3.2.3 2,620NGC 6826 MDRS P1930401 2000 Aug 8 CalFUSE v3.2.3 5,800Chandra X-ray ObservationsObje
t Observation ID Instrument & Pointing Date Pro
essing Version tobs texp[ks℄ [ks℄IC 418 7440 ACIS-S S3 2006 De
 12 DS 7.6.9 51.1 50.4NGC 2392 7421 ACIS-S S3 2007 Nov 13 DS 7.6.11 58.1 57.4NGC 6826 7439 ACIS-S S3 2007 Jun 11 DS 7.6.10 34.5 34.18559 ACIS-S S3 2007 Jul 24 DS 7.6.10 15.0 14.9HST Opti
al ObservationsObje
t Program ID Instrument & Pointing Date Filter texp[s℄IC 418 8773 WFPC2-PC 2001 O
t 3 F502N 600NGC 2392 8499 WFPC2-WF3 2000 Jan 11 F656N 100NGC 6826 6117 WFPC2-PC 1996 Jan 27 F502N 100Tabla 5.1: Spa
e Observations of IC 418, NGC2392, and NGC6826is similar to that of a wind-blown bubble and will 
omprise (1) a 
entral 
avity �lled withsho
ked fast wind at temperatures of 107�108 K, (2) a dense shell of swept-up AGB wind at104 K (the bright ring seen in opti
al images), and (3) an outer envelope of ionized AGB windmaterial reshaped by the leading sho
k set up by ionization (S
hmidt-Voigt y Koppen, 1987;Marten y S
hoenberner, 1991; Mellema, 1994; Villaver et al., 2002; Perinotto et al., 2004). Atthe interfa
e between the sho
ked fast wind and the swept-up AGB wind, a 
onta
t dis-
ontinuity forms and heat 
ondu
tion is expe
ted to o

ur (Spitzer, 1962). The resultingmass evaporation from the dense nebular shell into the hot interior lowers the temperatureand raises the density of the hot gas (Weaver et al., 1977), signi�
antly in
reasing the X-rayemissivity. Hydrodynami
 models of PNe with heat 
ondu
tion predi
t di�use X-ray emis-sion that should be easily dete
table with modern X-ray observatories (Volk y Kwok, 1985;Zhekov y Perinotto, 1998; S
hönberner et al., 2006; Ste�en et al., 2008).Chandra and XMM-Newton observations of di�use X-ray emission from PNe have beenused to investigate the physi
al properties of the hot interior gas, whi
h shows plasma tempe-ratures of (1�3)×106 K and X-ray luminosities LX=2×1030�3×1032 erg s−1 (Chu et al., 2004;Guerrero et al., 2005; Montez et al., 2005; Kastner et al., 2008; Ruiz et al., 2011). The X-raymorphology, low plasma temperatures, and moderate LX are quantitatively 
onsistent withthose expe
ted from bubble models with heat 
ondu
tion (Ste�en et al., 2008).To make rigorous 
omparisons between observations and model predi
tions of hot gas inPN interiors and to a
hieve statisti
al signi�
an
e in the 
omparisons, the small sample ofPNe with known di�use X-ray emission needs to be enlarged. While it has been observedthat PNe possessing dete
table di�use X-ray emission exhibit sharp inner shells of swept-upAGB wind, the reverse may not be true (Kastner et al., 2012). A more reliable diagnosti
to ensure the dete
tion of di�use X-ray emission from PNe is needed. To this end, we haveutilized the 
ollisionally ionized O vi expe
ted in interfa
e layers to diagnose the presen
eof hot gas. Using ar
hival Far Ultraviolet Spe
tros
opi
 Explorer (FUSE ; Moos et al., 2000)observations of PNe, we �nd three 
ases, IC 418, NGC2392, and NGC6826, exhibiting nebular



5.2. Ovi� vi Diagnosti
 of Hot Gas 79O vi absorption lines. We have subsequently obtained Chandra observations of these threePNe, and indeed di�use X-ray emission is dete
ted in all three 
ases. In this paper, we des
ribethe FUSE observations of PNe in Se
tion 2, report the Chandra observations of the threePNe in Se
tion 3, dis
uss the X-ray results in the framework of models of PNe formation andevolution in Se
tion 4, and summarize the main 
on
lusions in Se
tion 5.5.2. O vi Diagnosti
 of Hot GasA PN with hot interior gas will possess an interfa
e layer in whi
h the temperature fallsfrom 106 K near the hot gas to 104 K in the 
ool nebular shell. Thermal 
ollisions in the inter-fa
e layer produ
e highly ionized spe
ies, su
h as C iv, N v, and O vi, whose ex
itation poten-tials are 47.8, 77.5, and 113.9 eV, and whose fra
tional abundan
es peak at ∼1×105, 2×105,and 3×105 K, respe
tively (Shull y van Steenberg, 1982). Cloudy simulations (Ferland et al.,1998) show, however, that su
h ions 
an also be produ
ed by photoionization in appre
ia-ble amounts for luminous 
entral stars of planetary nebulae (CSPNe) hotter than ∼35,000,85,000, and 140,000 K, respe
tively. Being the hardest to be produ
ed by photoionization,O vi is thus the best 
hoi
e among the three spe
ies for diagnosing interfa
e layers and hotgas in PNe. O vi has a resonan
e doublet at λλ1031.9,1037.6 Å, a primary spe
tral featuretargeted by FUSE.The O vi doublet from the interfa
e layer 
an be dete
ted as emission features in FUSEspe
tra if the entran
e aperture does not in
lude the CSPN, or as absorption features if theentran
e aperture in
ludes the CSPN. FUSE observations of NGC6543 and NGC7009, twoPNe with di�use X-ray emission, indeed dete
ted nebular O vi emission from the interfa
elayers (Gruendl et al., 2004; Iping et al., 2002).The FUSE ar
hive 
ontains high-dispersion spe
tra (λ/∆λ ≈20,000, Sahnow et al., 2000)of a large number of CSPNe. These observations provide two pie
es of information pertinentto the hot interior gas. First, the stellar O vi lines may show P Cygni pro�les indi
ating theexisten
e of a fast stellar wind that is needed to produ
e the hot interior gas in a PN. Se
ond,there may be narrow nebular O vi absorption features superposed on the stellar P Cygnipro�le, and if the CSPN is 
ooler than 140,000 K, the nebular absorption must originatefrom an interfa
e layer, requiring the existen
e of hot interior gas. FUSE makes simultaneousobservations through the 30�×30� low (LWRS), 4�×20� medium (MDRS), and 1�.25×20� high(HIRS) resolution apertures, that are o�set from one another. It is possible that some FUSEobservations of CSPNe had one or two o�-sour
e apertures falling within the nebula, allowingus to sear
h for O vi emission from the interfa
e layer.We have used FUSE observations of the nebular shells of a dozen PNe to sear
h for nebularO vi emission, and analyzed FUSE observations of ≃60 CSPNe to sear
h for narrow nebularO vi absorption lines in their spe
tra. Ea
h observation is typi
ally 
omposed of multiplespe
tra. The individual exposures were pro
essed using the CalFUSE v3.2.3 (Dixon et al.,2007) to obtain an extra
ted spe
trum. Prior to 
ombining the individual spe
tra, the relativealignment of ea
h was 
he
ked by performing a 
ross 
orrelation. Typi
al o�sets were lessthan a few km s−1 for the LiF1A module. The spe
tra were then 
ombined using a weightedaverage after a

ounting for the small o�sets in wavelength.Among the PNe with FUSE observations, IC 418, NGC2392, and NGC6826 display na-rrow nebular O vi absorption lines superposed on the spe
tra of their CSPNe (Figure 5.1, seeTable 5.1 for the details of these observations). We have thus obtained Chandra X-ray obser-vations of these three PNe. Note that the Chandra observation of NGC2392 was a follow-up



80 Capítulo 5. Di�use X-ray Emission from IC 418, NGC 2392, and NGC 6826.of an earlier XMM-Newton observation (Guerrero et al., 2005).5.3. Chandra observationsThe Chandra X-ray Observatory (CXO) observed IC 418, NGC2392, and NGC6826 usingthe array for spe
tros
opy of the Advan
ed CCD Imaging Spe
trometer (ACIS-S). All threePNe were imaged on the ba
k-illuminated CCD S3 using the VFAINT mode. Details of theobservations are given in Table 5.1. The Chandra observations of NGC6826 were split intotwo segments due to s
heduling issues.The ba
kground emission level was mostly stable for the observations of the three PNe,with NGC2392 having a quies
ent ba
kground level, and IC 418 and NGC6826 having ab-normally high ba
kground levels. Besides a short spike of high ba
kground that a�e
ted theobservation of IC 418, no further period has been ex
ised from the original data, and thereforethe di�eren
es between the observation times tobs and the useful exposure times texp in Ta-ble 5.1 are mostly asso
iated with the removal of dead-time periods. All subsequent analyseshave been performed using the Chandra Intera
tive Analysis of Observations (CIAO) softwarepa
kage version 4.1.2 and HEASARC XSPEC v12.3.0 routines (Arnaud, 1996).The Chandra ACIS-S X-ray images of IC 418, NGC2392, and NGC6826 are displayedin Figures 5.2 and 5.3. The raw X-ray images in Figure 5.2 have been extra
ted using thenatural ACIS-S pixel size of 0�.5. The smoothed images in Figures 5.2 and 5.3 have beenpro
essed using the CIAO task �
smooth� with a 
ir
ular Gaussian kernel with size up to 4pixels (≈2�.0) and a fast-Fourier transform (FFT) 
onvolution method. These images revealthe presen
e of soft di�use X-ray emission in the three PNe. A 
omparison with ar
hival HSTWFPC2 narrow-band opti
al images sele
ted to emphasize the innermost shells and small-s
ale nebular features (Tab. 5.1) shows that this di�use X-ray emission is 
on�ned within theinnermost nebular shell (Figures 5.2 and 5.3). We des
ribe below in more detail the spatialand spe
tral properties of this di�use emission. The analysis of X-ray point-sour
es at theCSPNe of NGC2392 and NGC6826 will be reported in an up
oming paper (Guerrero et al.,in preparation).5.3.1. IC 418The Chandra observations of IC 418 dete
t di�use emission at an ACIS-S S3 
ount rateof 0.62±0.12 
nt ks−1 in the energy range 0.3-2.0 keV for a total of 32±6 
ounts. The X-ray emission is 
on�ned within the high ex
itation, innermost 3�.5×5�.0 shell tra
ed by theemission in the [O iii℄ line (Figures 5.2 and 5.3). Owing to the small angular size of the X-ray-emitting region and small number of 
ounts, the spatial distribution of the X-ray emission
annot be analyzed in detail. Both the raw image and 
ontours on the top panels of Figure 5.2suggest that the di�use X-ray emission is elongated along the major axis of the inner shell.The peak of the X-ray emission is lo
ated ∼0�.5 towards the northwest of the lo
ation of the
entral star. The spatial distribution of the di�use X-ray emission of IC 418 relative to theopti
al shell and CSPN is reminis
ent of that of BD+30◦3639 (Kastner et al., 2000).The ACIS-S S3 spe
trum of IC 418 peaks at ≃0.7 keV (Figure 5.4). A spe
tral �t isobviously not possible, but the observed spe
trum 
an be reasonably well des
ribed by athin plasma emission model with a plasma temperature of 0.26 keV and nebular 
hemi
alabundan
es absorbed by a 
olumn density of NH ∼ 1×1021 
m−2 (Pottas
h et al., 2004). Inthis model, the observed X-ray �ux in the 0.3-2.0 keV band is 2.5×10−15 erg 
m−2 s−1, and



5.3. Chandra observations 81Tabla 5.2: X-ray Dete
tions of Di�use Emission from PNe with Bubble MorphologyObje
t Teles
ope d (a) Hot Bubble Count fX SX (b) LX (b) kTX Ref.& Radius RateInstrument [kp
℄ [p
℄ [
nt ks−1℄ [erg 
m−2s−1℄ [erg 
m−2s−1ar
se
−2℄ [erg s−1℄ [keV℄BD+30◦3639 CXO ACIS-S 1.30 0.013 244±4 5.7×10−13 2.2×10−14 2.7×1032 0.233±0.007 1IC 418 CXO ACIS-S 1.20 0.012 0.62±0.12 2.5×10−15 8.4×10−17 8.4×1029 0.26 2NGC40 CXO ACIS-S 1.02 0.10 2.8±0.9 1.3×10−14 8.3×10−17 2.1×1031 0.09 3,4(
)NGC2392 CXO ACIS-S 1.28 0.050 9.3±0.4 3.9×10−14 1.0×10−16 1.8×1031 0.18±0.04 2NGC3242 XMM EPIC 1.0 0.041 31.3±1.6 4.2×10−14 5.8×10−17 7.3×1030 0.202±0.011 5NGC5315 CXO ACIS-S 2.62 0.017 12.4±0.7 1.0×10−13 1.5×10−14 2.9×1032 0.224±0.022 4NGC6543 CXO ACIS-S 1.50 0.037 42.4±0.9 9.5×10−14 5.7×10−16 6.5×1031 0.145±0.010 6NGC6826 CXO ACIS-S 1.30 0.028 1.97±0.21 9.0×10−15 3.4×10−17 2.0×1030 0.20 2NGC7009 XMM EPIC 1.45 0.051 61.5±1.7 7.2×10−14 1.9×10−16 4.4×1031 0.152±0.015 7NGC7027 CXO ACIS-S 0.89 0.012 14.0±0.9 3.1×10−14 5.2×10−14 1.3×1032 0.26 8Referen
es.�(1) Kastner et al. (2000); (2) this work; (3) Montez et al. (2005); (4) Kastner et al. (2008); (5)Ruiz et al. (2011); (6) Chu et al. (2001); (7) Guerrero et al. (2005); (8) Kastner et al. (2001)(a) Distan
es adopted from Mellema (2004) and Frew (2008), (b) Unabsorbed X-ray surfa
e brightness andluminosity in the energy range 0.3-2.0 keV.(
) Montez et al. (2005) mistakenly reported the absorbed X-rayluminosity of NGC40 whose value was later 
orre
ted by Kastner et al. (2008).the intrinsi
 X-ray luminosity is 8.4×1029 erg s−1 for a distan
e of 1.2 kp
 (Frew, 2008).These values are 
ompiled in Table 5.3.1, whi
h in
ludes other X-ray properties su
h as thehot bubble radius and unabsorbed X-ray surfa
e brightness.5.3.2. NGC 2392The Chandra observations of NGC2392 resolve the X-ray emission dete
ted by previousXMM-Newton observations (Guerrero et al., 2005) into a point-sour
e at the 
entral star anddi�use emission within the innermost shell of this nebula (Figures 5.2 and 5.3). The di�useemission is well 
on�ned within the 15�.2×17�.6 innermost nebular shell of NGC2392. ItsACIS-S S3 
ount rate in the energy range 0.3-1.5 keV is 9.3±0.4 
nt ks−1, and a total of530±25 
ounts are dete
ted. The di�use X-ray emission does not show a limb-brightenedmorphology, but it is brighter in the 
entral region and towards a northern region inside the
entral 
avity. The spatial distribution of this X-ray emission is roughly 
onsistent with thatexpe
ted for an ellipsoidal shell �lled with hot gas.The ACIS-S S3 spe
trum of the di�use emission of NGC2392 peaks at 0.5-0.6 keV andshows a plateau of fainter emission between 0.7 and 1.0 keV. Very little emission is dete
tedabove 1.0 keV. The ACIS-S spe
trum 
an be well �t by a thin plasma MEKAL emission model.The analysis of the XMM-Newton data (Guerrero et al., 2005) suggested that the X-ray-emitting plasma in NGC2392 had N/O and Ne/O abundan
e ratios greater than the respe
tivenebular values of 0.4 and 0.2 (Barker, 1991; Henry et al., 2000). The more re
ent nebularabundan
e study of NGC2392 by Pottas
h et al. (2008) suggests N/O=0.65 and Ne/O=0.30.These nebular abundan
es, together with the absorption 
olumn density NH=9×1020 
m−2
onverted from the opti
al extin
tion, provide a reasonably good �t to the observed X-rayspe
trum (redu
ed χ2=1.12) for a plasma temperature of kT=0.18±0.04 keV. In this model,the observed �ux in the 0.2-1.5 keV band is 3.9×10−14 erg 
m−2 s−1, and the intrinsi
 X-rayluminosity is 1.8×1031 erg s−1 for a distan
e of 1.28 kp
 (Frew, 2008). Other X-ray propertiesof NGC2392 are listed in Table 5.3.1.
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omparison between the 
urrent spe
tral �t and that performed on the XMM-Newtondata obtained on 2004 April 2 needs to take into a

ount that XMM-Newton did not resolvethe point sour
e at the 
entral star from the di�use emission. The physi
al 
onditions im-plied by the spe
tral �ts to the di�use emission dete
ted by Chandra (NH=9×1020 
m−2,
kT=0.18±0.04 keV) and by XMM-Newton (NH=8×1020 
m−2, kT=0.18+0,01

−0,03 keV) are 
onsis-tent, but the observed di�use X-ray �ux derived from Chandra (fX=3.9×10−14 erg 
m−2 s−1)is ∼35% lower than that from the XMM-Newton (fX=6.0×10−14 erg 
m−2 s−1). Part of thisdi�eren
e is 
aused by the 
ontribution of the 
entral point sour
e, of whi
h the observed�ux is 1.4×10−14 erg 
m−2 s−1 (Guerrero et al., in preparation). The remaining ≃12% dif-feren
e is only slightly larger than the 
alibration un
ertainties between Chandra ACIS andXMM-Newton EPIC1.5.3.3. NGC 6826The Chandra observations of NGC6826 dete
t a point-sour
e at its 
entral star (Guerreroet al., in preparation) and di�use emission that, as is the 
ase with IC 418 and NGC2392, is
on�ned within the ∼12�.4×7�.4 innermost shell of the nebula (Figs. 5.2 and 5.3). The di�useemission is dete
ted at an ACIS-S S3 
ount rate of 1.97±0.21 
nt ks−1 in the energy range0.3-2.0 keV for a total of 96±10 
ounts. The spatial distribution of the di�use X-ray emissionshown by the 
ontours on the bottom panels of Figure 5.2 hint at a pat
hy distribution whi
hseems to be better des
ribed by a 
entrally �lled shell than by the limb-brightened morphologythat would produ
e a thin shell.The ACIS-S S3 spe
trum of NGC6826 is soft, with a plateau of emission between 0.35 and0.7 keV over whi
h a subtle peak at ∼0.45 keV 
an be seen. A weaker emission peak is dete
tedat ∼0.9 keV, and no noti
eable emission is dete
ted above 1.0 keV. The spe
tral shape is sug-gestive of emission from an opti
ally thin plasma, but, as with IC 418, no reliable spe
tral �tis possible due to the small number of 
ounts. Assuming the 
hemi
al abundan
es and absor-bing 
olumn density of NH ∼ 1×1020 
m−2 derived for NGC6826 (Surendiranath y Pottas
h,2008), the spe
trum of its di�use X-rays 
an be reasonably well des
ribed by a plasma emissionmodel for a plasma temperature of kT = 0.2 keV and the observed X-ray �ux is 9.0×10−15erg 
m−2 s−1 in the 0.3-2.0 keV energy band. The intrinsi
 X-ray luminosity for this modeland energy band is 2.0×1030 erg s−1 for a distan
e of 1.3 kp
 (Frew, 2008). Further X-rayproperties of NGC6826 are listed in Table 5.3.1.5.4. Dis
ussionThe ba
kground-subtra
ted spe
tra of IC 418, NGC2392 and NGC6826 have been des-
ribed using opti
ally-thin thermal plasma models with nebular abundan
es and their basi
parameters (temperature and X-ray �ux and luminosity in the energy band 0.3-2.0 keV) de-termined in previous se
tions. The dete
tion of di�use X-ray emission from these three PNe,together with NGC6543 and NGC7009 (Gruendl et al., 2004; Iping et al., 2002), testi�es thatnebular O vi emission and/or absorption is an ex
ellent diagnosti
 for the presen
e of hotbubbles in PNe with sharp shell morphology.Similarly, the dete
tion of di�use X-ray emission in a PN 
an be used to fore
ast thepresen
e of narrow O vi absorptions in the spe
trum of its CSPN. Among the PNe with1 As des
ribed by theXMM-Newton Calibration Team in http://xmm.esa
.esa.int/external/xmm_
alibration,these di�eren
es 
an amount to 10%, espe
ially in the soft energy range below 1 keV.



5.4. Dis
ussion 83Tabla 5.3: Properties of the stellar wind and di�use X-ray emission of PNeObje
t Spe
tral Teff v∞ log L/L⊙ Ṁ (a) log(LX/L⋆) log(LX/Lwind) Tshock (
) TX/Tshock Ref.Type (a) (b) (b)[kK℄ [km s−1℄ [M⊙ yr−1℄ [106 K℄BD+30◦3639 [WC9℄ 47 700 3.77 1.8×10−6 �4.93 �3.01 14.8 0.2 1IC 418 Of(H) 39 700 3.72 3.3×10−8 �7.39 �3.78 7.4 0.4 2NGC40 [WC8℄ 71 1000 3.42 1.1×10−6 �5.69 �4.22 30.2 0.035 1NGC2392 O6f 45 300 3.82 8.4×10−9 �6.16 �1.12 1.4 1.5 3NGC3242 O(H) 75 2400 3.42 3.4×10−9 �6.15 �2.93 87.0 0.03 2NGC5315 [WO4℄ 76 2400 3.74 1.6×10−6 �4.87 �4.00 174.0 0.015 1NGC6543 wels 60 1450 3.54 3.3×10−8 �5.32 �2.53 31.8 0.05 2,3NGC6826 O3f(H) 44 1200 3.81 4.7×10−8 �7.10 �4.03 22.0 0.1 2NGC7009 O(H) 87 2770 3.56 1.2×10−9 �5.51 �1.82 115.9 0.015 4,5,6NGC7027 . . . 198 . . . 3.89 . . . �5.37 . . . . . . . . . 7Referen
es.�(1) Mar
olino et al. (2007), (2) Pauldra
h et al. (2004), (3) Herald y Bian
hi (2011), (4)Mendez et al. (1988), (5) Cerruti-Sola y Perinotto (1989), (6) Iping et al. (2002), (7) Latter et al. (2000).(a) Stellar luminosities and mass-loss rates adopted from the referen
es in the last 
olumn and s
aled withthe distan
es given in Table 5.3.1. (b) X-ray luminosity in the 0.3-2.0 keV energy band. (
) The sho
ktemperature of the [WR℄ stars BD+30◦3639, NGC40, and NGC5315 is at given wind velo
ity about twi
ethat of normal CSPNe, a

ording to the larger mean mole
ular weight of their stellar winds.di�use X-ray emission (this paper; Kastner et al., 2012), there are another four with availableFUSE observations of their 
entral stars in the spe
tral range of the O vi lines, namelyBD+30◦3639, NGC40, NGC2371-2, and NGC7662 (Guerrero y De Mar
o, 2013). A 
arefuls
rutiny of these spe
tra reveals narrow O vi absorptions of the λ1031.9 Å line in NGC40,NGC2371-2, and possibly in NGC7662, as well as a possible absorption of the λ1037.6 Åline in NGC2371-2. As for BD+30◦3639, the sear
h for narrow O vi absorptions in its FUSEspe
trum is in
on
lusive be
ause the large number of atomi
 and H2 absorption lines thatdominate its stellar 
ontinuum at this wavelength range. To sum up, 8 out of the 9 PNe withdi�use X-ray emission also show O vi narrow absorptions in the stellar 
ontinuum of theirCSPNe.The �rm 
orrelation between di�use X-ray emission and O vi narrow absorptions in thestellar 
ontinuum of PNe with sharp shell morphology provides strong eviden
e for a 
ondu
-tion layer between the hot interior and the 
ool nebular shell of PNe. The physi
al stru
ture(how the density and temperature vary with radial distan
e) of this 
ondu
tion layer and theamount of highly ionized spe
ies present at this interfa
e (O+5, N+4) depend on the e�
ien
yof thermal 
ondu
tion, although the O vi luminosity seems rather insensitive to those e�e
ts(Ste�en et al., 2008). We expe
t our awarded HST STIS observations of the N v and C iv lineemission from the interfa
es in NGC6543 (PI: M.A. Guerrero) and in the Wolf-Rayet wind-blown bubble S 308 (PI: Y.-H. Chu) would help us obtain more information on the physi
alstru
ture of 
ondu
tion layers.5.4.1. Hot Bubbles of Planetary NebulaeChandra and XMM-Newton have yielded a number of dete
tions of di�use X-ray emis-sion 
on�ned within the innermost 
losed shells of PNe, the so-
alled hot bubbles. Sour
es



84 Capítulo 5. Di�use X-ray Emission from IC 418, NGC 2392, and NGC 6826.with available X-ray luminosities and temperatures in the literature2 are summarized in Ta-ble 5.3.1 where we have ex
luded the bipolar PNe Mz 3 and NGC7026 (Guerrero et al., 2004;Gruendl et al., 2006; Clark et al., 2012). Table 5.3.1 
ompiles the X-ray properties of the PNewith bubble morphology, in
luding their observed X-ray �ux (fX) and intrinsi
 surfa
e bright-ness (SX) and luminosity in the energy band 0.3-2.0 keV, s
aled to the distan
e determinedby Frew (2008), as well as the X-ray temperature and hot bubble radius3.It is interesting to 
ompare the physi
al properties of these CSPNe and their winds withthe physi
al parameters of hot gas inferred from the di�use X-ray emission. The properties ofstellar winds of these PNe have been 
ompiled in Table 5.3 that in
ludes the stellar spe
traltype (
olumn 2), e�e
tive temperature (
olumn 3), wind terminal velo
ity (
olumn 4), stellarluminosity (
olumn 5), and mass-loss rate (
olumn 6) as provided by the referen
es listed inthe last 
olumn of the table. An inspe
tion of the spe
tral type of the CSPNe reveals thatthis sample 
onsists of three H-poor [WR℄ CSPNe (BD+30◦3639, NGC40, and NGC5315),and six H-ri
h CSPNe (IC 418, NGC2392, NGC3242, NGC6543, NGC6826, NGC7009, andNGC7027). The wind terminal velo
ities, stellar luminosities, and mass-loss rates have beenderived from model atmosphere analyses of UV and opti
al stellar lines, ex
ept for NGC7027(Latter et al., 2000). We note that the stellar luminosities and mass-loss rates provided herehave been s
aled with respe
t to those given in the original referen
es by the distan
e givenin the third 
olumn of Table 5.3.1.The X-ray luminosities and temperatures of these nebulae are then 
ompared to theirstellar (L⋆) and wind me
hani
al (Lwind ≡ 1
2

Ṁ v2
∞) luminosities in 
olumns 7 and 8 ofTable 5.3. Finally, the post-sho
k temperature of the stellar wind (Tshock), estimated assumingan adiabati
 sho
k as

Tshock =
3

16

µ

k
v2
∞ ≡ 2,3 × 107 µ

(
v∞

1000 km s−1

)2

[K], (5.1)where µ is the mean mole
ular weight4, is listed in 
olumn 9 and 
ompared with the plasmatemperature derived from X-ray spe
tra in 
olumn 10.These observationally determined properties of hot plasma in PNe are 
ompared in Fi-gure 5.5 to theoreti
al predi
tions based on 1D hydrodynami
al simulations performed withthe 
ode NEBEL (Perinotto et al., 2004; Ste�en et al., 2008, 2012). These simulations takeinto a

ount the energy transfer due to heat 
ondu
tion and the evolution of stellar mass-lossrate and terminal wind velo
ity that determine the me
hani
al energy input into the hotbubble. The plots presented in Figure 5.5 are thus an in
rement and re�nement of the plotsin Ste�en et al. (2008) for a larger sample of PNe with 
onsistently revised stellar propertiesand di�use X-ray parameters.Before starting a dis
ussion on the lo
ation of the PNe in our sample on these plots, wewould like to note that the models presented in Figure 5.5 have been developed ex
lusivelyfor PNe with H-ri
h 
entral stars. Therefore, the PNe with [WR℄ 
entral stars BD+30◦3639,NGC40, and NGC5315 (marked in these plots by �pink� symbols) are not expe
ted to follow2 Re
ently, Kastner et al. (2012) has reported the dete
tion of di�use X-ray emission in the ellipti
al PNeNGC2371-2 and NGC7662, but no estimates of their X-ray temperatures and luminosities are available.Similarly, di�use X-ray emission has been dete
ted within the innermost shell of IC 4593 (Guerrero et al., inpreparation).3 We note here that the values of the hot bubble radii of the PNe in Table 5.3.1 that were analyzed byKastner et al. (2008) 
learly di�er with their values be
ause they used diameters but quoted them as radii.4 The mean mole
ular weight for fully ionized H-ri
h stellar winds 
an be approximated as ≈0.6, whereasfor fully ionized H-poor stellar winds is ≈1.2.



5.4. Dis
ussion 85these tra
ks. Indeed, the data points of these sour
es appear notably far from these theoreti
altra
ks, e.g., BD+30◦3639 and NGC5315, with young [WR℄ CSPNe, exhibit the highest valuesof LX (Fig. 5.5-a) and largest LX/L⋆ ratios (Fig. 5.5-b, d, and e). Interestingly, the X-raytemperatures predi
ted by the models for H-ri
h stellar winds do not di�er 
riti
ally from thetemperature of the hot plasma derived for PNe with [WR℄ CSPNe (Fig. 5.5-f), despite thatthey have more massive stellar winds with higher me
hani
al luminosities than their H-ri
h
ounterparts. Theoreti
al work is underway to investigate the X-ray properties of hot bubblesaround [WR℄ CSPNe (Ste�en et al., 2012).Overall, there is a good agreement between the global properties of the hot gas in PNe withH-ri
h stars (�bla
k� symbols in Figure 5.5) and the model predi
tions, i.e., most of the datapoints are bra
keted within the tra
ks predi
ted by the models. The most notable di�eren
esappear in the 
omparison between models and observations when the stellar wind me
hani
alluminosity, Lwind, is 
onsidered (Fig. 5.5-
). The dispersion of the data points in this �gure
an stem from the large un
ertainties in the mass-loss estimates, but also from the 
ompa-rison of the present-time mass loss with X-ray properties that depend on the mass-loss rateintegrated over time. The di�
ulties for su
h 
omparison are well illustrated by NGC7009,whose low mass-loss rate, as provided by Cerruti-Sola y Perinotto (1989), is in
reased by ot-her authors by fa
tors of ∼1.8 (Tinkler y Lamers, 2002), ∼3.6 (Bombe
k et al., 1986), and
∼10.7 (Cerruti-Sola y Perinotto, 1985). On the other hand, the in
rease of X-ray luminositywith time, as revealed by the evolution dependent stellar parameters Teff and v∞ shown inpanels a, d, and e of Figure 5.5, is 
onsistent with the model predi
tions. Similarly, the littlevariation of TX with the evolution predi
ted by the models is supported by the data pointsshown in panels b and f of Figure 5.5.As for the PNe with new data presented in this paper, we note that IC 418 and NGC6826seem to have low values of LX and LX/L⋆, and very notably small LX/Lwind (Fig. 5.5-
).We should emphasize that the X-ray luminosities of these two PNe have not been derivedfrom spe
tral �ts, but from a rough estimate of their X-ray temperatures and 
ount ratesdue to the small number of dete
ted 
ounts (∼32 
nts and ∼96 
nts, respe
tively). Theun
ertainty in the X-ray temperature of these sour
es 
an amount up to 15�25%, whereasthe 
ount rate un
ertainty is ∼20% for IC 418 and ∼10% for NGC6826. Taking into a

ountthe un
ertainties in 
ount rates, plasma temperatures, and absorption 
olumn densities, theX-ray luminosities of these two sour
es shown in Table 5.3.1 
an be higher by 50%. Eventhen, the lo
ations of these two sour
es in the LX/Lwind vs. Teff (Fig. 5.5-b) and LX/Lwind vs.
TX (Fig. 5.5-
) plots still fall below the theoreti
al tra
ks. Contrary to IC 418 and NGC6826,the data point of NGC2392 is well above the theoreti
al tra
ks in the LX/Lwind vs. TX plot(Fig. 5.5-
). We will dis
uss later in se
tion 4.2 the X-ray pe
uliarities of NGC2392.It has been suggested that the time-s
ales for the e�e
ts of stellar wind sho
k-heatedplasma in PNe is short, 5,000 yr (Ruiz et al., 2011; Kastner et al., 2012). To investigate thetime evolution of the hot bubbles of PNe, we have plot in Figure 5.6 the X-ray temperatureof the PNe in our sample with H-ri
h stellar winds against the radius of their hot bubbles(top panel) and the e�e
tive temperature of their CSPNe (middle panel). The top panel ofthis �gure shows an apparent anti-
orrelation between the X-ray temperature and hot bubbleradius, i.e., as the hot bubble expands, the X-ray temperature of the plasma seems to de
rease.The 
omparison of the data points with the theoreti
al tra
ks on this plot reveals that wemay be 
omparing PNe des
ending from progenitors of di�erent initial masses. This is more
learly illustrated in the middle panel plotting TX against Teff ; PNe with more massive 
entralstars produ
e hotter X-ray-emitting plasma be
ause they rea
h a high wind power in a short
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ale, when the hot bubble is still small in size. The plot of X-ray surfa
e brightness (SX)against the star e�e
tive temperature, in the bottom panel of Figure 5.6, further supports this
on
lusion. The value of SX does not vary mu
h as the star moves along the horizontal tra
kof the post-AGB evolution, but it depends strongly on the mass of the 
entral star. PNe withmassive 
entral stars rapidly inje
t larger amounts of wind me
hani
al energy into small-sizedbubbles, resulting not only in higher plasma temperatures, but also in higher X-ray surfa
ebrightnesses.Finally, it is interesting to note the persistent absen
e of limb-brightening in the spatialdistribution of di�use X-ray emission from hot bubbles of PNe (see also Kastner et al., 2012).In parti
ular, the di�use X-ray emission from IC418, NGC2392, and NGC6826 does notshow 
lear eviden
e for limb-brightening (Fig. 5.2), suggesting that the X-ray-emitting plasmamay �ll a signi�
ant fra
tion of the nebular shell. Whereas models of hot bubbles with heat
ondu
tion predi
t a limb-brightened morphology for this di�use emission, it has been notedthat even a small amount of interstellar extin
tion may redu
e signi�
antly the 
enter-to-limbemission 
ontrast be
ause the soft emission from the 
ooler plasma 
lose to the nebular rim ismore easily absorbed than the harder emission from the hotter plasma inwards (Ste�en et al.,2008). In this respe
t, the spatial distribution of di�use X-ray emission from PNe di�ersnotably from that observed in wind-blown bubbles around Wolf-Rayet stars, whi
h showdistin
t limb-brightened morphologies (e.g., S 308, Toalá et al., 2012).5.4.2. NGC 2392 � Over-luminous for Its WindAn inspe
tion of the lo
ation of the PNe whose Chandra observations are presented inthis paper on the di�erent plots shown in Fig. 5.5 suggests that IC 418 and NGC6826 aregenerally a bit under-luminous, whereas NGC2392 follows the theoreti
al tra
ks with thenotable ex
eption of its high LX/Lwind in Fig. 5.5-
. Su
h pe
uliar behavior of NGC2392is 
on�rmed by 
omparing its values of LX/Lwind and TX/Tshock to those of the other PNein Table 5.3. The di�use X-ray luminosities of these PNe 
omprise just minute fra
tions oftheir stellar wind me
hani
al luminosities; however, the di�use X-ray luminosity of NGC2392
onstitutes a signi�
ant fra
tion, ∼10%, of its wind me
hani
al luminosity. In absolute terms,the X-ray luminosity of NGC2392 ex
eeds that of many PNe in Table 5.3.1, whi
h is puzzlingas the stellar wind of the CSPN of NGC2392 has a relatively low mass-loss rate and a meagerterminal velo
ity of 300 km s−1.The plasma temperature of NGC2392 is also puzzling. While the plasma temperaturesimplied by X-ray spe
tra of all PNe in Table 5.3.1 are lower than the post-sho
k temperaturesof their stellar winds, the observed plasma temperature of NGC2392 is higher than the post-sho
k temperature expe
ted from its 300 km s−1 wind terminal velo
ity. The in�uen
e ofheat 
ondu
tion is expe
ted to lower signi�
antly the plasma temperature from the post-sho
k temperature (dashed line in Fig. 5.5-f), whi
h rises with in
reasing wind velo
ity, asit is 
ertainly the 
ase for NGC6826. However, at low wind speeds, early in the evolutionof the hot bubble, the in�uen
e of heat 
ondu
tion on plasma temperature is still small,and therefore the plasma temperature is not expe
ted to di�er substantially from the post-sho
k temperature of an adiabati
 sho
k. Yet, the plasma temperature should not ex
eed thepost-sho
k temperature.We 
on
lude that the stellar winds of the PNe in our sample are able to power their X-ray-emitting hot gas ex
ept for NGC2392. A wind terminal velo
ity higher than 300 km s−1 isneeded for NGC2392 to raise its expe
ted for LX and TX. We note that larger values of the ter-
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lusions 87minal velo
ity of this wind have been reported by Pauldra
h et al. (2004) and Kudritzki et al.(2006), but Herald y Bian
hi (2011) have examined these values and found them not 
om-patible with the P-Cygni pro�les seen in FUSE observations. Considering that an unusual200 km s−1 bipolar out�ow has been reported in NGC2392 (Gieseking et al., 1985) and thatthe nebular ionization and expansion velo
ity are anomalously high, it is possible that theCSPN has a hidden 
ompanion and their binary intera
tions5 
ontribute to the energeti
sof the nebular interior (Danehkar et al., 2012, Méndez et al., in preparation). Guerrero et al.(2005) suggested that a fra
tion of the di�use X-rays from NGC2392 was asso
iated with thisbipolar out�ow, an idea later pursued theoreti
ally by Akashi et al. (2008), but the spatialdistribution of the di�use X-ray emission revealed by Chandra does not support this hypot-hesis. Future investigations of the CSPN of NGC2392 are needed to solve the puzzle of thehigh X-ray luminosity of its hot interior.5.5. Summary and Con
lusionsWe have obtained Chandra X-ray observations of three PNe, IC 418, NGC2392, andNGC6826, that display narrow nebular O vi absorption lines superposed on the FUSE spe
-tra of their CSPNe. Di�use X-ray emission is dete
ted in ea
h of these three PNe within thesharp innermost opti
al shell. These dete
tions, together with those in NGC40, NGC2371-2, NGC6543, NGC7009, and NGC7662, amount to eight known PNe with hot (∼ 106 K)interior gas in 
onta
t with the 
ool (∼ 104 K) nebular shell whose 
ondu
tion layers havebeen 
on�rmed by the presen
e of 
ollisionally produ
ed O vi. The physi
al stru
ture of thesePNe is thus 
onsistent with that expe
ted from bubble models for H-ri
h stellar winds in-
luding heat 
ondu
tion (Ste�en et al., 2008) whi
h predi
t a 
ondu
tion layer with a steeptemperature gradient between the hot interior and the 
ool nebular shell.These models also have spe
i�
 predi
tions as for the evolution in time of the global X-rayproperties of bubble models. To test these predi
tions, we have 
ompiled relevant informationon the X-ray, stellar, and nebular properties of PNe with a bubble morphology. The expe
ta-tions of bubble models in
luding heat 
ondu
tion 
ompare positively with the present X-rayobservations of PNe with H-ri
h stellar winds, but those with H-poor [WR℄ stars presentnotable dis
repan
ies. There is an apparent anti-
orrelation between X-ray temperature andhot bubble radius, but we note that this anti-
orrelation is 
ause by di�eren
es in stellar mas-ses rather than evolutionary stages: PNe with massive 
entral stars are expe
ted to produ
ehotter X-ray-emitting plasma inside small-sized hot bubbles of higher X-ray surfa
e bright-ness. On the other hand, PNe with less massive 
entral stars have a slower evolution duringthe post-AGB phase and inje
t less amounts of me
hani
al wind luminosities into larger hotbubbles, resulting in 
ooler X-ray-emitting plasma.Finally, we note that the stellar wind of PNe with bubble morphology and hot gas 
on�nedin their interiors seems 
apable of powering their X-ray emission, ex
ept for the notable 
aseof NGC2392. The low speed and small mass-loss rate of its stellar wind result in a low windme
hani
al luminosity both in absolute and relative terms 
ompared to other PNe. We suggestthat a binary 
ompanion may exist and 
ontribute to high energy pro
esses that have providedthe additional power to its hot gas.5 Su
h intera
tions ex
lude the faint 
ompanion reported by Ciardullo et al. (1999) to be in a possiblebinary asso
iation be
ause at the distan
e of 2�.65 from the CSPN of NGC2392 it would imply an orbitalseparation of 3,400 AU.
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Figura 5.1: FUSE spe
tra showing the region around the O vi lines for the 
entral stars ofIC 418 (top panels), NGC2392 (middle panels), and NGC6826 (bottom panels). For ea
hobje
t the upper panel shows a wide spe
tral range with the broad Lyβ and O vi P Cygnipro�les highlighted (darker grey). The shaded region in the upper panel is expanded to bettershow narrow absorption features superposed on the broader spe
trum. Absorption from theH2 Lyman and Werner bands are marked in red and ioni
 transition are marked with blue.The narrow, nebular O vi 
omponents are also marked with verti
al dashed lines.
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Figura 5.2: Chandra ACIS-S raw (left) and smoothed (
enter) X-ray images and HST opti
alnarrow-band images (right) of IC 418 (top row), NGC2392 (middle row), and NGC6826 (bot-tom row). The X-ray 
ontours extra
ted from the smoothed X-ray images have been overlaidonto the opti
al images. The bla
k and grey (only for IC 418) 
ontours mark the X-ray levels
orresponding to 10%, 25%, 50%, 75%, and 95% of the peak intensity of the di�use emission.Two additional white 
ontours de�ning the 25% and 75% of the peak intensity of the 
entralsour
e are shown for NGC2392 and NGC6826.
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Figura 5.3: Chandra and HST 
omposite pi
tures of IC 418 (upper), NGC2392 (
enter), andNGC6826 (bottom). X-ray emission is shown in blue, and opti
al Hα and [N ii℄ line emissionin green and red, respe
tively. The �eld of view (FoV) of the pi
tures is ≈27� for IC 418, ≈63�for NGC2392, and ≈41� for NGC6826.
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Figura 5.4: Chandra ACIS-S S3 ba
kground-subtra
ted spe
tra of the di�use X-ray emissionof IC 418 (upper), NGC2392 (
enter), and NGC6826 (bottom). The histograms 
orrespond tomodels that des
ribe well the observed X-ray spe
tra of IC 418 and NGC6826, while it is thebest-�t model for NGC2392.
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(f)Figura 5.5: X-ray luminosity (LX) of the hot bubble of PNe for the energy range 0.3�2.0 keV(6.2�41 Å) and X-ray temperature (TX) as fun
tions of Teff , the stellar e�e
tive temperature(panels a, 
, and e), X-ray temperature (panel e), and Vwind, the wind terminal velo
ity (panelsd and f). In panels b, 
,d, and e, LX has been s
aled with the stellar luminosity (L⋆) and windme
hani
al luminosity (Lwind) to remove the dependen
e on distan
e. The tra
ks 
orrespondto the theoreti
al models HC2 with heat 
ondu
tion for CSPNe with masses 0.565 M⊙ (green),0.595 M⊙ (red), and 0.696 M⊙ (blue) a

ording to the pres
riptions of the se
ond method usedby Ste�en et al. (2008), i.e., the heat �ux does not ex
eed the saturation limit. The dashedline in panel f represents the post-sho
k temperature of an adiabati
 sho
k for the 
ase ofH-ri
h stars, i.e., Tshock des
ribed by 5.1 for µ=0.6. Bla
k dots 
orrespond to obje
ts with aH-ri
h CSPN, whereas pink dots refer to sour
es with a [WR℄-type CSPN. The error-bars inthe data points 
orrespond to the 1-σ un
ertainty in our determination of LX and TX (theun
ertainty in distan
e is not in
luded in the error-bar of LX). Typi
al un
ertainties of 0.15dex for L⋆ and 0.8 dex for Lwind have been 
onvolved with the error-bars of LX for the LX/L⋆and LX/Lwind ratios. Similarly, typi
al un
ertainties of 0.05 dex in Teff and 100 km s−1 in
Vwind are presented.
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Figura 5.6: Comparisons of the X-ray plasma temperature with hot bubble radius of PNe(top) and CSPN e�e
tive temperature (middle), and X-ray surfa
e brightness with CSPNe�e
tive temperature (bottom). The theoreti
al tra
ks of the variations of TX and SX implythat the observations 
omply with the expe
tations of the theoreti
al models HC2 in
ludingheat 
ondu
tion for 
entral stars with masses 0.565 M⊙ (green), 0.595 M⊙ (red), 0.625 M⊙(orange), and 0.696 M⊙ (blue) adopted from Ste�en et al. (2008). Error-bars as in Figure 5.5.





Capítulo 6Rebirth of X-ray Emission from theBorn-Again Planetary Nebula A 30The planetary nebula (PN) A30 is believed to have undergone a very late thermal pulseresulting in the eje
tion of knots of hydrogen-poor material. Using multi-epo
h HST imageswe have dete
ted the angular expansion of these knots and derived an age of 850+280
−150 yr. Toinvestigate the spe
tral and spatial properties of the soft X-ray emission dete
ted by ROSAT,we have obtained Chandra and XMM-Newton deep observations of A 30. The X-ray emissionfrom A30 
an be separated into two 
omponents: a point-sour
e at the 
entral star anddi�use emission asso
iated with the hydrogen-poor knots and the 
loverleaf stru
ture insidethe nebular shell. To help us assess the role of the 
urrent stellar wind in powering this X-rayemission, we have determined the stellar parameters and wind properties of the 
entral star ofA 30 using a non-LTE model �t to its opti
al and UV spe
trum. The spatial distribution andspe
tral properties of the di�use X-ray emission is highly suggestive that it is generated bythe post-born-again and present fast stellar winds intera
ting with the hydrogen-poor eje
taof the born-again event. Charge-ex
hange rea
tions between the ions of the stellar winds andneutral material of the born-again eje
ta seem to be a possible me
hanism for the produ
tionof di�use X-ray emission. Sho
k-heated plasma may also 
ontribute to this emission, as thehydrogen-poor knots are ablated by the stellar winds, in whi
h 
ase the spe
tral propertiesof the di�use emission require the e�
ient mass-loading of the present fast stellar wind toraise its density and damp its velo
ity. The origin of the X-ray emission from the 
entral starof A 30 is puzzling: sho
ks in the present fast stellar wind and photospheri
 emission 
an beruled out, while the development of a new, 
ompa
t hot bubble 
on�ning the fast stellar windseems implausible.6.1. Introdu
tionPlanetary nebulae (PNe) 
onsist of stellar material eje
ted by low- and intermediate-massstars. In the 
anoni
al model of PN formation, the so-
alled intera
ting stellar winds (ISW)model, the envelope of a star is stripped o� through a slow and dense wind and, as the starevolves o� the asymptoti
 giant bran
h (AGB), it is subsequently swept up by a fast stellarwind (Cerruti-Sola y Perinotto, 1985) to form a PN (Kwok et al., 1978; Bali
k, 1987). Thedynami
al stru
ture of a PN 
an be very 
omplex as the fast stellar wind intera
ts with aslow AGB wind whose density and velo
ity stru
ture has been previously modi�ed by the95



96 Capítulo 6. X-ray Emission from the Born-Again PN A 30

Figura 6.1: KPNO Mayall 4m CCD Hα (left), [O iii℄ (
enter), and HST WFPC2 [O iii℄ (right)images of A 30. The boxes overlaid in the ground-based images 
orrespond to the �eld of viewof the HST image shown. The ground-based images were a
quired through �lters with 
entralwavelengths 5025 Å and 6580 Å, and FWHMs 50 Å and 60 Å, respe
tively; the HST WFPC2image used the F502N �lter.passage of the sho
k wave asso
iated with a D-type ionization front (Perinotto et al., 2004;S
hönberner et al., 2005a,b).Abell 30 (a.k.a. A 30, PNG208.5+33.2) is a PN with a hydrogen-de�
ient 
entral star(CSPN) of spe
tral type [WC℄-PG1159 (also termed as �weak emission line stars�). The nebulaappears in Hα (Figure 6.1-left) as a limb-brightened, presumably spheri
al shell with a diame-ter∼2', although a 
lose inspe
tion of its kinemati
s reveals that this shell has a mildly ellipsoi-dal shape (Meaburn y Lopez, 1996). The spheri
ally symmetri
 limb-brightened morphology,the low surfa
e brightness and the low ele
tron density of this shell (Guerrero y Man
hado,1996) are 
onsistent with the expe
tations for an evolved obje
t in the ISW model of PN for-mation (e.g., S
hönberner et al., 2010). This 
onje
ture is supported by the large kinemati
alage of 12,500 yr derived from the simple 
omparison of its angular size, expansion velo
ity1(38.5±1.0 km s−1, Meaburn y Lopez, 1996) and distan
e (1.7 kp
, Cahn et al., 1992).Deep [O iii℄ images of A 30 (Figure 6.1-
enter) reveal a di�erent pi
ture. The round ne-bular shell is �lled by a deli
ate system of ar
-like features that extend up to ∼30� from the
entral star and depi
t a 
loverleaf pattern (Ja
oby, 1979). More remarkably, a series of knotsare dete
ted just a few ar
se
s from the 
entral star. These knots are resolved by HST WideField Planetary Camera 2 (WFPC2) [O iii℄ images (Figure 6.1-right) to be distributed alonga disk and two bipolar out�ows (Borkowski et al., 1995), a physi
al stru
ture later 
on�rmedby the spatio-kinemati
al study 
arried out by Chu et al. (1997). The knots are found tobe extremely faint in Hi re
ombination lines2 (Wesson et al., 2003) implying low 
ontent ofhydrogen, as revealed by the He/H abundan
e ratio of 10.8�11.6 and the very high metal abun-dan
es of C/H∼0.45, N/H∼0.30 and O/H∼1.30 (Ja
oby y Ford, 1983; Guerrero y Man
hado,1996; Wesson et al., 2003; Er
olano et al., 2003). These knots and the 
entral star of A 30 are1 Even if we a

ounted for the fa
t that the real expansion velo
ity of the sho
k front is larger by 10%�20% than the observed velo
ity (S
hönberner et al., 2005b), the kinemati
al age of A30 would still be large,
∼10,500 yr.2 The [N ii℄ λλ6548,6583 and Heii λ6560 to Hα line ratios for the bipolar knots are ∼2.1, ∼6.3, and
∼2.4, respe
tively (Wesson et al., 2003). The emission dete
ted at the position of these knots in the Hα image(Figure 6.1-left) 
onsists mostly of [N ii℄ and Heii emission, rather than to Hα emission itself, given the 60 Åbandwidth of the Hα �lter used for these observations.



6.2. Non�LTE Analysis of the CSPN of A 30 97embedded in large amounts of 
ir
umstellar dust (Borkowski et al., 1994) with anomalous 
ar-bona
eous 
omposition (Greenstein, 1981). Apparently, these hydrogen-depleted knots havebeen eje
ted only re
ently by the 
entral star of A 30, in 
ontrast to the old and hydrogen-ri
houtermost round shell.The hydrogen-de�
ient nature of the CSPN of A 30 and the presen
e of hydrogen-pooreje
ta near the star inspired the born-again PN s
enario (Iben et al., 1983) (also known as�very late thermal pulse� or VLTP) in whi
h the thermonu
lear burning of hydrogen in theremnant stellar envelope builds up the amount of helium until its fusion into 
arbon andoxygen is ignited (see, e.g., Herwig et al., 1999; Althaus et al., 2005; Lawlor y Ma
Donald,2006; Miller Bertolami y Althaus, 2006; Miller Bertolami et al., 2006, for re
ent theoreti
alstudies of this phenomenon). Sin
e the remnant envelope is shallow, the in
rease of pressurefrom this last helium shell �ash leads to the eje
tion of the newly pro
essed material in theenvelope, while the stellar stru
ture remains inta
t. As the remnant envelope expands, thestellar e�e
tive temperature de
reases and the star returns to the AGB phase. The stellarevolution that follows this event is fast and will take the star ba
k toward the post-AGB tra
kin the HR diagram (see, e.g., Figures 5 and 8 in Miller Bertolami et al., 2006): the envelopeof the star 
ontra
ts, its e�e
tive temperature in
reases and a new fast stellar wind develops.In a sense, the PN is born-again.The fast stellar wind will blast the hydrogen-poor material eje
ted by the star during theborn-again event and afterward during the born-again AGB phase. This intera
tion has been
aptured by HST WFPC2 images of the vi
inity of the 
entral star of A 30 (Borkowski et al.,1995). The hydrogen-poor knots of A 30 display a 
ometary appearan
e with either bow-sho
kstru
tures pointing toward the 
entral star or 
ompa
t 
ores with fanning tails pointing awayfrom the 
entral star (Figure 6.1-right) whose expansion velo
ities in
rease outward up to ∼200km s−1 (Meaburn y Lopez, 1996; Chu et al., 1997). Soft X-ray emission from the mixture ofsho
ked stellar wind and evaporated material 
an be expe
ted (Borkowski et al., 1995), as
on�rmed by ROSAT PSPC serendipitous observations that revealed a sour
e of soft X-rayemission at a plasma temperature ∼3×105 K (Chu y Ho, 1995). A follow-up ROSAT HRIobservation showed a 
entral point sour
e and hints of di�use emission asso
iated with theinnermost hydrogen-poor knots, although the dete
tion of the di�use emission is un
ertaindue to the low S/N ratio (Chu et al., 1997).We have obtained Chandra and XMM-Newton observations of A 30 in order to a

uratelydetermine the spatial and spe
tral properties of its X-ray emission. The results are analyzedin 
onjun
tion with the physi
al properties of its stellar wind determined from re�ned non-LTE model �ts to opti
al and UV spe
tra. Multi-epo
h HST ar
hival images have also beenused to sear
h for proper motions of the hydrogen-poor knots in order to assess their angularexpansion rate and to investigate their intera
tions with the fast stellar wind.In the following, we �rst investigate in Se
t. 2 the stellar wind properties of the CSPNof A 30, given the impli
ations for the X-ray emission, and determine the proper motionsof the hydrogen-poor knots in Se
t. 3. The X-ray observations and the spatial and spe
tralproperties of the X-ray emission are des
ribed in Se
t. 4 and the results are dis
ussed in Se
t.5. The 
on
lusions are presented in Se
t. 6.6.2. Non�LTE Analysis of the CSPN of A 30Opti
al and UV spe
tra of the CSPN of A 30 have been analyzed using 
al
ulations per-formed with the Potsdam Wolf-Rayet (PoWR) model atmosphere 
ode (Hamann y Gräfener,
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es therein). This 
ode solves the non-LTE radiative transfer for a spheri
allyexpanding atmosphere, a

ounting for 
omplex model atoms and line blanketing, to derivebasi
 stellar and wind parameters. The 
al
ulations applied here in
lude He, C, N, O, Ne, andthe elements of the iron-group (the latter in the superlevel approximation).The UV spe
tra of the CSPN of A 30 were observed by the Far Ultraviolet Spe
tros
opi
Explorer (FUSE ) and International Ultraviolet Explorer (IUE ) satellites. Data from theseobservations have been retrieved from MAST, the Mikulski Ar
hive for Spa
e Teles
opes atthe Spa
e Teles
ope S
ien
e Institute3. The FUSE observations of A 30 in the spe
tral range920�1180 Å 
onsisted of the data set B0230101 obtained on 2001 April 10 with the LWRSaperture for a total useful exposure time of 4.1 ks (Guerrero & De Mar
o, in preparation).Similarly, the IUE observations of A 30 in the spe
tral range 1150�3200 Å 
onsisted of thedata sets SWP07955LL and LWR06930LL obtained on 1980 February 15 with total exposuretimes of 1.5 and 3.0 ks, respe
tively. Complementary high-dispersion opti
al spe
tra of theCSPN of A 30 were obtained using the Ultraviolet and Visual E
helle Spe
trograph (UVES)on the 8m UT2 of the VLT at Paranal Observatory on 2003 February 19 in the frameworkof the large proje
t 167.D-0407 (PI: Napiwotzki). The observations 
onsisted of two 300 sexposures that 
over the spe
tral regions 3290�4525 Å, 4605�5610 Å and 5675-6642 Å.In spite of the limited number of spe
tral lines useful for analysis provided by the UVand opti
al spe
tra of the CSPN of A 30, a reasonable �t (see Fig. 6.2) is a
hieved for the setof parameters 
ompiled in Table 6.2. For the �t we adopted a stellar luminosity of 6,000 L⊙,noting that the stellar radius, mass-loss rate and distan
e s
ale with luminosity a

ording tothe relations shown in Table 6.2. The distan
e of 1.76 kp
, similar to the statisti
al distan
eof 1.69 kp
 provided by Cahn et al. (1992), will be used hereafter. The CSPN of A 30 is
on�rmed to be very hot (T∗ = 115 kK), and the emission line spe
trum originates from astellar wind 
omposed predominantly of helium, 
arbon and oxygen, whi
h is typi
al for the[WC℄ spe
tral type.Besides small 
hanges in the values of the stellar temperature and helium and 
arbonabundan
es, the present results do not di�er appre
iably from those previously reported byLeuenhagen et al. (1993) based on a mu
h earlier version of our model atmosphere 
odewithout the in
lusion of iron-line blanketing. The major di�eren
e between the 
urrent andearlier 
al
ulations, however, is indu
ed by the in
lusion of 
lumping and mass-loss rate (Ṁ)e�e
ts. In the �mi
ro
lumping� approximation (e.g., Hamann y Koesterke, 1998), the emissionline �t yields the produ
t Ṁ
√

D where D, the so-
alled �
lumping fa
tor�, is di�
ult to
onstrain. The 
urrent 
al
ulations adopt a value of 10 for D, whi
h has proven to be anadequate 
hoi
e for massive WC stars. The only study for the wind of a CSPN (Todt et al.,2008) 
ame to a similar result, although this parameter was poorly 
onstrained. A valueof 10 for the 
lumping fa
tor leads in the present 
al
ulations to a mass-loss rate (Ṁ =
2 × 10−8 M⊙ yr−1) 2.5 times lower than the value derived by Leuenhagen et al. (1993).A

ording to our 
al
ulations, the stellar wind of the CSPN of A 30 has a He:C:N:O elementnumber ratio 100:11:0.7:6.0, i.e., it is 
arbon ri
h with a C/O ratio ∼1.8. It is interestingto 
ompare these 
hemi
al abundan
es with those of the hydrogen-de�
ient knots, wherethe He:C:N:O element number ratio is 100:4.0:2.7:11.6 (Wesson et al., 2003; Er
olano et al.,2003). The low C/O ratio of the hydrogen-poor knots, ∼0.3, is at varian
e with the stellarwind, and is also in 
ontradi
tion to theoreti
al models of born-again PNe that predi
t C/Ohigher than unity (e.g., Iben et al., 1983; Herwig et al., 1999; Miller Bertolami et al., 2006).3 STS
I is operated by the Asso
iation of Universities for Resear
h in Astronomy, In
., under NASA
ontra
t NAS5-26555.
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tral analysis of the 
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 spe
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ulated with the Potsdam Wolf-Rayet (PoWR)model atmosphere 
ode, using the parameters 
ompiled in Table 6.2.



100 Capítulo 6. X-ray Emission from the Born-Again PN A 30Tabla 6.1: Parameters of the 
entral star of A 30Parameter Value CommentsStellar parameters
log (L/L⊙) 3.78 AdoptedClumping fa
tor, D 10 Adopted
d (kp
) 1.76 d ∝ L1/2

EB−V (mag) 0.18
R∗

a (R⊙) 0.20 R∗ ∝ L1/2

T∗
b (K) 115,000

v∞ (km s−1) 4000
Ṁ (M⊙ yr−1) 2.0×10−8 Ṁ ∝ D−1/2L3/4Abundan
es (mass fra
tions)He 0.63C 0.20N 0.015O 0.15Fe (+ iron group) 0.0016

a The stellar radius R∗ refers by de�nition to the point where the radial Rosseland opti
aldepth is 20.
b T∗ is de�ned as the e�e
tive temperature related to the radius R∗.Finally, the spe
tral �t of the UV and opti
al spe
tra of A 30 (Fig. 6.2) has allowed us tobuild its spe
tral energy distribution (SED) shown in Figure 6.3. The �t of the SED shownin Fig. 6.3 requires only a small interstellar reddening with EB−V =0.18±0,05mag that 
o-rresponds to a hydrogen 
olumn density NH=(6.8±1.9)×1020 
m−2 a

ording to the relation
NH/EB−V =3.8×1021 
m−2 mag−1 pres
ribed by Groenewegen y Lamers (1989). We note thatCardelli et al. (1989)'s interstellar extin
tion law used to unredden the observed spe
tral datadoes not reprodu
e properly the UV absorption at ∼2470 Å whi
h is attributed to 
arbona-
eous dust (Greenstein, 1981), and thus the value of the hydrogen 
olumn density given aboveis suspe
t.6.3. Proper Motions of the H-poor Knots of A 30The original HST WFPC2 narrow-band [O iii℄ images of A 30 (Fig. 6.1-right) were ob-tained on 1994 Mar
h 6 (epo
h 1994.2), but we noti
ed that the HST ar
hive also 
ontainedWide Field Camera 3 (WFC3) images obtained through the F555W �lter on 2009 De
ember31 (epo
h 2010.0). It is reasonable to 
ompare these images, taken ∼15.8 yr apart, be
ause thenebular emission registered by the F555W �lter is mostly dominated by the [O iii℄ emissionlines. Su
h 
omparison indeed unveils the proper motion of the hydrogen-poor knots of A 30,as shown in Figure 6.4. Following the method used by Reed et al. (1999) to study the angularexpansion of NGC6543, we have magni�ed the earlier epo
h image (the F502N image) by
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Figura 6.3: Spe
tral energy distribution (SED) of the 
entral star of A 30 from the infraredto X-ray range. Observations (blue) are photometri
 measurements in the indi
ated bands,
alibrated UV spe
tra from the IUE and FUSE satellites, and the XMM-Newton observationsreported in this paper. These measurements are 
ompared to the theoreti
al SED from ourstellar model with the parameters 
ompiled in Table 6.2. The green dashed line shows theSED without interstellar reddening, and the red dotted line after interstellar extin
tion hasbeen applied.several fa
tors and produ
ed the residual maps shown in Fig. 6.4. These maps suggest thatthe hydrogen-poor knots of A 30 have expanded ∼2%.A detailed analysis of the lo
ation of both bipolar and equatorial knots along di�erentdire
tions in the images of the two epo
hs has allowed us to re�ne this result and 
on
ludethat the 1994.2 image needs to be magni�ed by 1.019±0.003 in order to mat
h the 2010.0image. Su
h 1.9% expansion in a time lapse of 15.8 yr implies an expansion age of 850+280
−150 yrthat 
an be interpreted as the time sin
e the born-again episode took pla
e 
ir
a ad 1160.The angular expansion rate 
an also be used to estimate the averaged expansion velo
ityof the knots in the equatorial ring. Assuming that the equatorial ring is 
ir
ular in shape, itsmajor axis lies on the plane of the sky and thus the semimajor axis of 4�.8 implies a radiusof 0.041 p
 at a distan
e of 1.76 kp
. For an age of 850 yr, an averaged expansion velo
ity of

∼50 km s−1 is derived.Finally, we note the presen
e of a star ∼5�.25 from the CSPN of A 30 at PA∼144◦. Thepossible physi
al 
onne
tion of this star with the CSPN of A 30 was used by Ciardullo et al.(1999) to estimate a distan
e of 2020 p
 toward A30. The 
omparison between the 1994.2and 2010.0 epo
h images reveals a 
hange of 0�.15 on the position of this star relative to thelo
ation of the CSPN of A 30. This shift is mu
h larger than the orbital motion expe
ted in thetime lapse of 15.8 yr for a 
ompanion star with the orbital separation of 10,580 AU estimatedby Ciardullo et al. (1999). We therefore 
on
lude that this star and the CSPN of A 30 do notform a binary system, but they are rather opti
al doubles. Consequently the distan
e estimateof 2020 p
 is not valid and should not be used.6.4. X-ray Observations of A 30A30 was observed by XMM-Newton on 2009 O
tober 21 (Observation ID 0605360101,PI: W.-R. Hamann) using the European Photon Imaging Camera (EPIC) and the Re�e
tion
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Figura 6.4: Residual maps of the northern (upper panels) and southern (lower panels)hydrogen-poor bipolar knots of A 30, where the F502N image has been magni�ed by the fa
-tor noted in ea
h panel. Dark shades 
orrespond to the F502N Mar
h 1994 image and brightshades to the F555W De
ember 2009 image. The dire
tion of the 
entral star is marked byan arrow in the leftmost panels.Grating Spe
trometer (RGS) instruments for a total exposure time of 58.2 ks. The EPICobservations were performed in Full Frame Mode with the Thin Filter. The se
ond version ofthe observation data �les (ODFs) generated by the XMM-Newton S
ien
e Operation Centeron 2010 June 18 were pro
essed using the XMM-Newton S
ien
e Analysis Software (SAS)10.0.2. Repro
essed EPIC-MOS, EPIC-pn and RGS event lists were 
reated using the SAStools �empro
�, �eppro
� and �rgspro
�, respe
tively, and the most up-to-date XMM-Newton
alibration �les available on the Current Calibration File (CCF) as of 2010 September 15. Theoriginal exposure times were 40.88, 41.08, 37.23, 57.43 and 57.47 ks for EPIC-MOS1, EPIC-MOS2, EPIC-pn, RGS1 and RGS2, respe
tively, but the last segment of the observations wasdramati
ally a�e
ted by periods of high ba
kground. After ex
ising these periods from thedata, the resulting useful exposure times amount to 31.63 ks for EPIC-MOS1, 31.31 ks forEPIC-MOS2, 24.58 ks for EPIC-pn, 31.81 ks for RGS1 and 31.53 ks for RGS2.A 30 was subsequently observed by Chandra on 2011 January 1 (Observation ID 12385,PI: Y.-H. Chu) using the array for spe
tros
opy of the Advan
ed CCD Imaging Spe
trometer(ACIS-S) for a total exposure time of 96.09 ks. The nebula was imaged on the ba
k-illuminatedCCD S3 using the VFAINT mode. No periods of high ba
kground a�e
ted the data and theresulting useful exposure time amounts to 96.08 ks after ex
ising dead-time periods. TheChandra Intera
tive Analysis of Observations (CIAO) software pa
kage version 4.3 was usedto analyze these data.The XMM-Newton EPIC observations dete
t a relatively bright sour
e at the lo
ationof the 
entral star of A 30. An inspe
tion of the images at di�erent energy bands shown inFigure 6.5 indi
ates that this sour
e is soft, with emission from the lowest energies dete
tableby the EPIC 
ameras up to 0.6 keV, above whi
h little or no emission is seen. Similarly, theChandra observations dete
ted a soft sour
e at the position of the CSPN of A 30. The EPIC-pn, EPIC-MOS and ACIS-S ba
kground-subtra
ted 
ount rates and net number of 
ounts



6.4. X-ray Observations of A 30 103Tabla 6.2: Ba
kground-subtra
ted 
ount rates and net 
ount numbersInstrument Ba
kground-Subtra
ted Count Rate Net Counts190-600 eVa 190-275 eV 275-450 eV 450-600 eV 190-600 eV(
ounts ks−1) (
ounts ks−1) (
ounts ks−1) (
ounts ks−1) (
ounts)Point sour
e and Di�use EmissionEPIC-pn 50.4±1.6 19.7±0.9 28.3±1.1 1.57±0.31 1150±40EPIC-MOS1 7.7±0.6 . . . . . . . . . 219±16EPIC-MOS2 6.6±0.5 . . . . . . . . . 186±15ACIS-S 1.80±0.14 . . . . . . . . . 172±13Point Sour
eEPIC-pn 29.7±1.1 . . . . . . . . . 675±26EPIC-MOS1 4.4±0.4 . . . . . . . . . 140±12EPIC-MOS2 3.4±0.3 . . . . . . . . . 105±10Di�use EmissionEPIC-pn 14.3±0.9 . . . . . . . . . 325±20EPIC-MOS1 2.2±0.3 . . . . . . . . . 71±9EPIC-MOS2 1.7±0.3 . . . . . . . . . 55±8
a For ACIS-S, the low energy 
uto� is not 190 eV, but 200 eV.dete
ted in di�erent energy ranges are provided in Table 6.4.6.4.1. Spatial Properties of the X-ray Emission from A 30In order to study the spatial distribution of the X-ray emission from A30, we have produ-
ed EPIC images of A 30 in di�erent energy bands (Figure 6.5) by extra
ting the individualEPIC-pn, EPIC-MOS1 and EPIC-MOS2 images, mosai
ing them together, applying the ex-posure map 
orre
tion, and smoothing the images. We have also produ
ed a Chandra ACISimage in the 200-600 eV energy band. The Chandra and XMM-Newton X-ray images are
ompared to opti
al narrow-band images and previous ROSAT X-ray images in Figure 6.6.The small-s
ale spatial distribution of the X-ray emission is revealed by the 
omparisonbetween the Chandra ACIS-S and HST WFPC2 [O iii℄ images shown in Figure 6.6-left.Most of the emission dete
ted in the Chandra ACIS-S image 
orresponds to a point sour
e
oin
ident with the 
entral star of A 30, but some additional emission, 8.2±3.5 
ounts, isfound ∼4� to the southwest of A 30 CSPN. This emission is soft, with a median energy ∼0.30keV, and seems spatially 
oin
ident with an [O iii℄ bright knot in the equatorial ring of thehydrogen-poor eje
ta. Given the extremely low 
ount level of the ACIS-S ba
kground in thesoft energy band, ∼0.025 
ounts ar
se
−2, the probability that this sour
e were a statisti
al�u
tuation in the ba
kground is negligible, <10−6. Furthermore, Figure 6.6 shows that thissour
e is 
oin
ident with one of the brightest pat
hes of di�use X-ray emission suggested byROSAT HRI images (Chu et al., 1997).The large-s
ale spatial distribution of the X-ray emission is illustrated by the 
omparisonbetween the XMM-Newton EPIC and ground-based [O iii℄ images shown in Figures 6.5 and6.6-right. The X-ray emission in the XMM-Newton EPIC image peaks at the lo
ation of the
entral star, in agreement with the Chandra ACIS-S image. The image does not show any
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Figura 6.5: Exposure-
orre
ted XMM-Newton EPIC images of A 30 in di�erent energy bands.The images have a pixel size 1� and have been smoothed using an adaptive Gaussian kernelwith sizes between 1� and 8�. Gray-s
ales have been 
hosen in the range between 15σ belowthe ba
kground level and 20% of the intensity peak for ea
h image. The bla
k lower 
ontours
orrespond to 5σ, 10σ, and 30σ over the ba
kground level, while the white upper 
ontoursrepresent 10% and 50% of the peak intensity.



6.4. X-ray Observations of A 30 105obvious di�use X-ray emission asso
iated with the round outer shell of A 30. Instead, the X-raypeak at the 
entral star is surrounded by a �halo� of di�use emission whose spatial distributionis 
onsistent with that revealed by ROSAT PSPC observations at a poorer spatial resolution(Chu y Ho, 1995). There is a tantalizing 
orrelation between the XMM-Newton EPIC X-ray
ontours of this di�use X-ray emission and the �petals of the 
loverleaf� pattern interior tothe round outer shell.To further assess whether this X-ray emission is extended, we used the SAS 10.0 task�eradial� to extra
t a radial pro�le of the X-ray emission from A30 and �t it to the theoreti
alXMM-Newton EPIC-pn PSF that 
an be des
ribed as a King fun
tion with 
ore 5�.5 andexponent 1.6. However, a dire
t �t to the radial pro�le yielded in
on
lusive results be
auseA 30 is lo
ated at ∼70� from a 
hip gap in the EPIC-pn 
amera, and thus does not allow theextra
tion of a su�
iently extended radial pro�le to a

urately assess the ba
kground levelfor the PSF �t. The EPIC-MOS images were not useful for this purpose as they la
k su�
ientstatisti
al signi�
an
e.To over
ome these di�
ulties, we have 
ompared a bright, soft point sour
e (Nova LMC1995,Orio et al., 2003) with A30. A preliminary inspe
tion of the soft images of A 30 and NovaLMC1995 is also in
on
lusive be
ause Nova LMC1995 also seems to be surrounded by a haloof di�use emission most likely asso
iated with the PSF of the EPIC-pn. A 
lose 
omparisonof the radial pro�les of A 30 and Nova LMC1995 (Figure 6.7-left) built using the SAS task�eradial� �nally found eviden
e suggesting that the radial pro�le of A 30 departs from thatof a point sour
e at distan
es >13�. To reinfor
e this result, we have also determined the
ount rate in 
ir
ular annuli 
entered on A30 and Nova LMC1995. The 
omparison, shownin Figure 6.7-right, 
on�rms that A 30 shows additional emission peaks at distan
es >13�,further strengthening the 
on
lusion that A 30 displays extended X-ray emission. The limitedspatial resolution of the XMM-Newton EPIC-pn observations, however, makes it impossibleto estimate the extent and distribution of this di�use emission within 20� from the 
entralstar of A 30. An attempt to remove the emission from the point sour
e has been made byusing a point sour
e model derived from the observation of Nova LMC1995 and s
aled to theemission peak of the CSPN of A 30. The residual di�use emission is basi
ally 
onsistent withthe 
ontours shown in Figure 6.6-right.6.4.2. Spe
tral Properties of the X-ray Emission from A 30To study the spe
tral properties of the X-ray emission from A30, we have extra
ted theEPIC-pn and EPIC-MOS ba
kground-subtra
ted spe
tra of A 30 shown in Figure 6.8-left. Thespe
tra are extremely soft even when 
ompared to those of di�use emission from other PNe(e.g., NGC6543, Chu et al., 2001). The EPIC-pn spe
trum, whi
h has the best signal-to-noiseratio, shows a peak at ∼0.35 keV with a shoulder or slow de
line toward lower energies and arapid drop in the energy interval from 0.35 keV to 0.5 keV. There is a mu
h fainter se
ondarypeak at ∼0.58 keV, but no further emission is dete
ted above 0.6 keV. A 
omparison withopti
ally thin plasma emission models of di�erent 
hemi
al abundan
es suggests that the peakat 0.35 keV may 
orrespond to either the C vi lines at 33.7 Å (≡0.37 keV) or the C v linesat 35.0 Å (≡0.35 keV), while the weak feature at 0.58 keV seems 
onsistent with the O viitriplet at 21.8 Å (≡0.57 keV). Similarly, the rapid de
line above 0.35 keV seems 
onsistentwith plasma emission models for whi
h the 
ontribution from the N vi 0.43 keV and N vii0.50 keV emission lines is rather small. The RGS spe
trum of A 30, despite having a limitedsignal-to-noise ratio (Figure 6.8-right), has allowed us to identify the emission peak in the
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Figura 6.6: Comparison of narrow-band opti
al and X-ray images of A 30. (top) Color-
omposite images: the HST WFPC2 (RED=[O iii℄, GREEN=Heii) and Chandra ACIS-S0.20-0.60 keV (BLUE) 
omposite in the left panel illustrates the small-s
ale spatial distri-bution of X-rays, whereas their large-s
ale spatial distribution is shown by the ground-based(RED=[O iii℄, GREEN=Hα) and XMM-Newton 0.19-0.60 keV (BLUE) 
omposite in the rightpanel. (bottom) Opti
al [O iii℄ narrow-band images of A 30 overplotted by X-ray 
ontours: HSTWFPC2 image overplotted by Chandra ACIS-S (blue and bla
k) and ROSAT HRI (red) 
on-tours (left) and ground-based image overplotted by XMM-Newton EPIC (blue and bla
k) andROSAT PSPC (red) 
ontours (right). Red and blue 
ontours have been set at 95%, 75%,50%, and 25% of the peak intensity, whereas the bla
k 
ontours 
orrespond to 5σ, 10σ, 25σ,and 100σ above the ba
kground level for the Chandra ACIS-S image, and 10σ, 25σ, 50σ, and100σ above the ba
kground level for the XMM-Newton EPIC image.
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Figura 6.7: Comparison of the EPIC-pn radial pro�les of A 30 (solid line) and Nova LMC1995(dotted line) as extra
ted using �eradial� (left) and by deriving the 
ount rate in annularregions (right). The verti
al dashed lines mark the sour
e regions for the extra
tion of theX-ray spe
tra of the CSPN and di�use emission.
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trum of A 30 as the Lyα line of C vi at 33.7 Å (≡0.37 keV) and to 
on�rm thatthere is no signi�
ant 
ontribution from nitrogen lines.Sin
e the analysis of the radial pro�le of X-ray emission from A30 reveals extended emis-sion, we have extra
ted separate spe
tra for the 
entral sour
e from a 
ir
ular region of radius12� and for the di�use emission from an annular region with inner radius 20� and outer radius35�. The ba
kground-subtra
ted EPIC-pn and EPIC-MOS spe
tra of the 
entral sour
e anddi�use emission are shown in Figure 6.9 and their 
ount rates and 
ount numbers are listedin Table 6.4. The 
omparison of the spe
tra of the di�use emission and point sour
e suggestsspe
tral di�eren
es, with the di�use emission spe
trum la
king the peak at ∼0.37 keV asso-
iated with the C vi line and having a relatively more important 
ontribution of the O viitriplet at 0.57 keV.6.4.3. Spe
tral Analysis6.4.3.1. X-ray Emission Model for A 30The EPIC and RGS spe
tra of A 30 imply the presen
e of emission lines, thus suggestingthat the X-ray emission from A30 
an be modeled using an opti
ally thin plasma emissionmodel. The Astrophysi
al Plasma Emission Code (APEC) v1.3.1 available within XSPECv12.3.0 (Arnaud, 1996) was used for the spe
tral analysis of the EPIC spe
tra, adopting the
hemi
al abundan
es of the stellar wind derived from our non-LTE model listed in Table 6.2.Alternatively we may 
onsider 
harge-ex
hange rea
tions between heavy ions in the ste-llar wind and neutral material from the hydrogen-poor knots and dust in the 
entral re-gions of A 30, as is typi
ally dete
ted in 
omets in the solar system (e.g., Lisse et al., 1996;Dennerl et al., 1997), as well as in a broad variety of astrophysi
al obje
ts in
luding the in-terstellar medium, stellar winds and galaxies (see Dennerl, 2010, for a review). The X-rayemission asso
iated with 
harge-ex
hange rea
tions in 
omets 
an be des
ribed by emissionlines of the ions involved in these rea
tions with little or negligible 
ontinuum (�bremsstrah-lung�) emission. Our model of 
harge-ex
hange rea
tions for the X-ray emission from A30 will
onsist of the emission lines in the spe
tral range 0.2�0.7 keV of the most important spe
iesin the stellar wind of the CSPN of A 30: C v 0.31 keV, C vi 0.37 keV, N vi 0.43 keV, N vii0.50 keV, O vii 0.57 keV, and O viii 0.65 keV.6.4.3.2. X-ray Absorption Model for A 30The X-ray emission from the hot plasma in A30 is 
ertainly absorbed, but the nature, pro-perties, and amount of the absorbing material need to be elaborated. The extin
tion towardsthe 
entral star of A 30 seems to be relatively high: Cohen et al. (1977), Greenstein (1981),and Je�ery (1995) derived interstellar extin
tions of AV =0.9±0.1 mag, EB−V =0.30 mag, and
AV =1.18 mag, respe
tively, whereas we have determined it to be EB−V =0.18±0.05 mag.As for the extin
tion towards the 
entral knots, Wesson et al. (2003) derived c(Hβ)=0.60. Allthese values are in sharp 
ontrast with the low, almost negligible extin
tion a�e
ting the outershell of A 30 (Guerrero y Man
hado, 1996), thus suggesting that the origin of the extin
tionis mostly 
ir
umstellar.The presen
e of 
ir
umstellar dust is indeed revealed by mid-IR and near-IR observationsof the innermost regions of A 30 (e.g., Borkowski et al., 1994; Phillips y Ramos-Larios, 2007).More re
ent Spitzer ar
hival images 
learly show the spatial 
oin
iden
e between the mid-IRemission in the IRAC bands and the disk and bipolar jet features in HST [O iii℄ images



6.4. X-ray Observations of A 30 109

Figura 6.8: XMM-Newton EPIC (left) and 
ombined RGS1+RGS2 (right) ba
kground-subtra
ted spe
tra of A 30. The EPIC spe
tra have been extra
ted from a 
ir
ular aperture ofradius 35� 
entered on A30, while the RGS spe
trum has been extra
ted using the standardRGS aperture.
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Figura 6.9: EPIC-pn (bla
k), EPIC-MOS1 (green), and EPIC-MOS2 (red) ba
kground-subtra
ted spe
tra of the 
entral sour
e in A 30 (left) and its di�use emission (right). Notethe di�erent intensity s
ale as the spe
trum of the di�use emission is ∼2.5 times fainter thanthat of the 
entral sour
e. The solid lines 
orrespond to the best-�t des
ribed in the text, withthe residuals of the �t shown in the lower panels. For the spe
tral �t, the 
hannels have beenbinned to in
lude 20�25 
ounts per 
hannel. The dotted and dashed lines in the panel of the
entral star 
orrespond to the thermal emission plasma and emission line 
omponents of theEPIC-pn model, respe
tively.



6.4. X-ray Observations of A 30 111Tabla 6.3: Best �t parameters for plasma emission modelsRegion NH kT EMa ICVI χ2/d.o.f.(
m−2) (keV) (
m−3) (photon 
m−2 s−1)A 30 (2±2)×1015 0.070±0.005 9.2×1049 . . . 2.08 (=199.6/96)CSPNb 2×1015 0.068±0.003 4.8×1049 (5.0±0.6)×10−5 1.11 (=46.5/42)Di�useb 2×1015 0.068+0,002
−0,005) 2.9×1049 . . . 1.38 (=42.7/31

a Emission measure, EM = ∫
neniondV = 10144πd2Kapec.

b Adopted value of the hydrogen 
olumn density.(Figure 6.10). The 
orresponden
e between the spatial distributions of dust and born-againeje
ta and the anomalously high 
arbon 
omposition of the dust (Greenstein, 1981; Je�ery,1995) suggest that this dust is formed by material eje
ted during the VLTP event. Conse-quently we will assume that the absorbing material has a 
hemi
al 
omposition similar tothat of the hydrogen-poor knots, i.e., H:He:C:N:O:Ne = 1:11.2:0.47:0.29:1.33:0.56 by number(Wesson et al., 2003). Although this absorbing material presents noti
eable absorptions atthe energy of the 
arbon and oxygen K shells, we must note that the overall shape of theabsorption 
urve is similar to that of typi
al interstellar material at the spe
tral resolution ofthe EPIC instruments.As for the amount of absorbing material, we have performed a simultaneous spe
tral �tof the XMM-Newton EPIC-pn and EPIC-MOS, and ROSAT PSPC spe
tra of A 30 usingan APEC opti
ally thin plasma emission model with stellar wind abundan
es absorbed bymaterial with the abundan
es of the hydrogen-poor knots. The �t is not impressively good(χ2/d.o.f.=199.6/96∼2.1), but it 
learly 
onstrains the hydrogen 
olumn density at a va-lue ∼2×1015 
m−2, with a 3-σ upper limit ≤1×1016 
m−2, for a plasma temperature of0.070±0.005 keV (Table 6.4.3.2) and observed �ux and intrinsi
 luminosity in the 0.2-1.5 keVenergy range of 1.0×10−13 erg 
m−2 s−1 and 4.4×1031 erg s−1, respe
tively. Mu
h higher
olumn densities are pros
ribed by the emission dete
ted in the softest energy 
hannels of theEPIC spe
tra and very notably of the ROSAT PSPC spe
trum. We note that the value ofthe hydrogen 
olumn density derived from this �t is signi�
antly smaller than those typi
alof interstellar material for PNe, in the range 1019�1022 
m−2, be
ause the 
ontent in helium,
arbon and oxygen assumed for the absorbing material is mu
h higher than for the interstellargas.In
identally, we note that the normalization fa
tors of the EPIC and PSPC spe
tra aresimilar, within 10%. Given the relative 
alibration un
ertainties, the total X-ray �uxes fromA30 determined by ROSAT PSPC on 1993 May and by XMM-Newton EPIC on 2009 O
toberare 
onsistent with ea
h other and imply little long-term variability.6.4.3.3. Spe
tral Fits for Plasma EmissionThe absorbed APEC opti
ally thin plasma emission model provides a reasonable �t tothe EPIC-pn and EPIC-MOS spe
tra of the di�use emission for a best-�t value of the tem-perature kT=0.068+0,002
−0,005 keV (=0.79×106 K) at a �xed hydrogen 
olumn density of 2×1015
m−2 (Table 6.4.3.2). The observed �ux in the 0.2-1.5 keV energy range is 2.8±0,9×10−14erg 
m−2 s−1, and the intrinsi
 luminosity is ∼1.3×1031 erg s−1.This same model does not provide a good �t (redu
ed χ2 ∼ 3) to the EPIC-pn and EPIC-
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Figura 6.10: Comparison of HST [O iii ℄ and Spitzer IRAC images of the 
entral regions ofA 30. (up) Color-
omposite Spitzer 4.5 µm (blue), 5.8 µm (green), and 8.0 µm (red) imageof A 30 obtained using the IRAC observations 21967616 (PI: G. Fazio). The subtle variationsin the 
olor indi
ates that the spe
tral energy distribution in the IRAC bands of the dustemission is rather �at, with a subtle 4.5 µm ex
ess in the eastern regions of the equatorialring and some 8.0 µm ex
ess at the lo
ation of the CSPN. (down) Grey-s
ale of the HSTWFPC2 [O iii ℄ image of A 30 overplotted by Spitzer IRAC 8.0 µm 
ontours. North is up,east is left. The spatial s
ale is shown on the HST [O iii ℄ image.



6.5. Dis
ussion 113Tabla 6.4: Best �t parameters for 
harge-ex
hange rea
tion modelsRegion NH ICV ICVI INVI INVII IOVII IOVIII χ2/d.o.f.(
m−2) (photon 
m−2 s−1)CSPNa 2×1015 7.2×10−5 6.7×10−5 <1×10−8 <5×10−9 1.6×10−6 4.7×10−8 1.35 (=37.8/28)Di�usea 2×1015 4.0×10−5 9.5×10−6 <1×10−8 <1×10−8 7.5×10−7 <2×10−7 1.23 (=49.0/40)
a Adopted value of the hydrogen 
olumn density.MOS spe
tra of the 
entral sour
e of A 30 be
ause it 
annot reprodu
e the emission peakat ∼0.37 keV. The addition of an emission line at this energy improves signi�
antly the �t(Table 6.4.3.2) for a �xed hydrogen 
olumn density NH=2×1015 
m−2 and best-�t value of
kT=0.068±0.003 keV (=0.79×106 K). For this model we derive an observed �ux in the 0.2-1.5 keV energy range of 7.2+3,0

−1,8×10−14 erg 
m−2 s−1, and an intrinsi
 luminosity ∼3.1×1031erg s−1.The in
lusion of an emission line at 0.37 keV is highly indi
ative of in
reased emission of theC vi line at 33.7 Å whi
h 
an be attributed to an enhan
ement of the 
arbon abundan
es or toa higher temperature plasma 
omponent. Neither possibilities seem to work: the enhan
ementof 
arbon abundan
es in
reases both the emission of the C v and C vi lines without a netimprovement of the spe
tral �t, whereas the in
lusion of a higher temperature 
omponentprodu
es noti
eable emission above 0.45 keV whi
h is not supported by the observed spe
trum.6.4.3.4. Spe
tral Fits for Charge-Ex
hange Rea
tionsIn this 
ase, the spe
tral model 
onsists of the emission lines of C v 0.31 keV, C vi 0.37keV, N vi 0.43 keV, N vii 0.50 keV, O vii 0.57 keV, and O viii 0.65 keV at a �xed absorptionhydrogen 
olumn density of 3×1015 
m−2. This model also yields good �ts for the emissionfrom the CSPN and the di�use 
omponent (Table 6.4.3.4). The intensities of the di�erentemission lines for the best �t models listed in Table 6.4.3.4 indi
ate that C v 0.31 keV (≡40.2Å) is the prevalent line, with a signi�
ant 
ontribution of the C vi 0.37 keV (≡33.7 Å) in the
entral sour
e. Unfortunately, the RGS spe
tral 
overage is limited to the 5�38 Å wavelengthrange and these observations did not provide 
on�rmation of the prevalen
e of the C v line.Small 
ontributions of the O vii 0.57 keV (≡21.8 Å) line to the di�use emission and 
entralsour
e are also derived from these �ts. On the other hand, the 
ontribution from emissionlines of nitrogen is found to be negligible both for the di�use 
omponent and for the CSPNin agreement with its lower abundan
e in the stellar wind and born-again eje
ta.6.5. Dis
ussionThe new Chandra and XMM-Newton observations of A 30 have 
on�rmed the extre-mely soft X-ray emission previously dete
ted by ROSAT PSPC and HRI (Chu y Ho, 1995;Chu et al., 1997) and resolved the X-ray emission into a point sour
e and di�use emission.The 
omparison between the X-ray and opti
al images of A 30 allows us to unambiguouslyasso
iate the X-ray point sour
e with its CSPN. On small angular s
ales, as probed by Chan-dra and earlier suggested by ROSAT HRI images (Chu et al., 1997), the spatial 
oin
iden
eof the di�use X-ray emission with the [O iii℄ bright knots (Figure 6.6-left) strongly supports
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iation of the di�use X-ray emission with the innermost hydrogen-de�
ient knots. Onlarger angular s
ales, as probed by XMM-Newton, the di�use X-ray emission pervades the
entral regions of the nebula and �lls the 
loverleaf stru
ture (Figure 6.6-right). No di�useX-ray emission is found in the gap between the 
loverleaf stru
ture and the edge of the outerround shell.We next des
ribe in detail the formation and evolution of A 30 in order to assess whi
hpro
esses 
an be involved in the produ
tion of the di�use and point-sour
e X-ray emissionfrom this nebula.6.5.1. Formation and Evolution of A 30The outer shell of A 30 formed ∼12,500 yr ago from an ordinary AGB wind and wasshaped by the stellar radiation �eld and hydrogen-ri
h fast wind of the post-AGB star. Wesee now the reli
s of this evolution: a large, nearly spheri
al shell of low density and moderateexpansion velo
ity.About 850 yr ago, the CSPN of A 30 experien
ed a VLTP episode whi
h led to the suddeneje
tion of highly pro
essed hydrogen-poor, 
arbon-ri
h material. At that time, the stellarenvelope expanded and the star returned to the AGB phase, but shortly afterward the envelope
ontra
ted and the star moved to the post-AGB evolutive tra
k in time-s
ales as short as 5�20yr (Iben y Ma
Donald, 1995; Miller Bertolami et al., 2006). We 
an thus expe
t that, duringthe AGB phase after the VLTP episode, a new 
arbon-ri
h wind of low speed blew into thenebular 
avity. Later, as the star 
ontra
ted, this 
arbon-ri
h wind a

elerated up to thepresent terminal velo
ity of 4000 km s−1 revealed by UV spe
tra of the CSPN of A 30.This des
ription of the born-again event and subsequent evolution of the stellar windof A 30 is limited by our poor understanding of the born-again and post-born-again evolu-tion, based on the very small sample of known born-again PNe, besides A 30: A 58 (a.k.a.V605Aql, Seitter, 1987), A 78 (Ja
oby y Ford, 1983), and Sakurai's obje
t (a.k.a. V4334 Sgr,Duerbe
k y Benetti, 1996). The duration and properties of the wind during the AGB phaseafter the born-again event are parti
ularly not well-known. In Sakurai's obje
t, a post-born-again stellar wind with mass-loss rate up to 1.6×10−5 M⊙ yr−1 (Tyne et al., 2002) and termi-nal velo
ity ∼670 km s−1 (Eyres et al., 1999) is dete
ted just a few years after the born-againevent. In A 58, the properties of the present stellar wind, with a diminished mass-loss rateof 1×10−7 M⊙ yr−1 and a terminal velo
ity ∼2500 km s−1 (Clayton et al., 2006), indi
atethat 82 yr after the VLTP event the star has already returned to the post-AGB evolutivetra
k. It thus seems that, after a born-again event, a post-born-again wind with mass-lossrates 10−5�10−6 M⊙ yr−1 and terminal velo
ity of a few hundred km s−1 
an be expe
ted fora short phase (few years). This wind is immediately superseded by a fast stellar wind.The post-born-again and present fast stellar winds will overtake and ablate the hydrogen-poor 
lumps eje
ted during the born-again event to produ
e fanning tails and 
avities si-milar to those predi
ted by Ste�en y López (2004). This interpretation is 
onsistent withthe nebular features moving at speeds as high as 200 km s−1 that have been asso
iatedwith the fanning tails of the hydrogen-poor bipolar knots des
ribed by Meaburn y Lopez(1996) and Chu et al. (1997). A 
lose inspe
tion of the [O iii℄ e
helle spe
tra presented byMeaburn y Lopez (1996) and those available in the �SPM Kinemati
 Catalogue of Gala
-ti
 Planetary Nebulae� (López et al., 2012) reveals faint features along the 
entral line ofsight and asso
iated with some 
loverleaf features moving at speeds up to 400 km s−1. It isworthwhile to note that similar features, moving at speeds of 250 km s−1, are found in the



6.5. Dis
ussion 115hydrogen-poor eje
ta of A 78 (Meaburn et al., 1998).These features 
an be interpreted as signatures of the post-born-again wind in whi
h thehydrogen-poor knots are embedded. We note that the �laments of the 
loverleaf stru
ture arenot dete
ted in the Hα image, thus suggesting that they 
onsist of hydrogen-poor material.The distan
e of the outermost 
loverleaf �laments to the 
entral star implies a linear sizeof 1.1×1018 
m that, in 
onjun
tion with the age of 850 yr derived in Se
t. 3, result in anexpansion velo
ity ∼420 km s−1, very similar to the expansion velo
ity of the post-born-againstellar wind of ∼400 km s−1. This suggests that the post-born-again wind may have had aforemost 
ontribution in blowing the 
loverleaf stru
ture.6.5.2. Origin of the Di�use X-ray EmissionWe 
onsider two di�erent me
hanisms for the produ
tion of the di�use X-ray emissiondete
ted in A30: sho
ked stellar wind and 
harge-ex
hange rea
tions.6.5.2.1. Sho
ked and Mass-loaded Stellar WindThe ISW model of PN formation predi
ts the produ
tion of a �hot bubble� (Kwok et al.,1978) �lled with X-ray-emitting sho
ked stellar wind as the result of the intera
tion of theCSPN fast stellar wind (v∞ > 103 km s−1) with the previous slow and dense AGB wind(vAGB ∼ 10 km s−1). X-ray observations of PNe (e.g., Kastner et al., 2000; Chu et al., 2001)have dete
ted the di�use emission from the sho
ked stellar wind inside hot bubbles of PNe withX-ray luminosities in the range 7×1029�2×1032 erg s−1 (Ruiz et al., 2013). The luminosity andtemperature of the X-ray-emitting gas in PNe are satisfa
torily reprodu
ed by one-dimensionalradiative-hydrodynami
 models of the formation of PNe whi
h in
lude thermal 
ondu
tion atthe interfa
e between the sho
ked wind and the 
old outer shell (Ste�en et al., 2008). Bothobservations and models indi
ate that the X-ray luminosity of PNe de
ays in short time-s
alesas the CSPN fades and the nebula expands. For a large, evolved PN su
h as A 30, no di�useX-ray emission from the hot bubble en
losed by the AGB wind is expe
ted (Guerrero et al.,2000). Furthermore, we expe
t the hot bubble to 
ollapse toward the star as it is not supportedany longer by the post-AGB wind on
e it 
eased after the VLTP episode.The 
orresponden
e between the spatial distribution of the X-ray emission in A30 andthe 
loverleaf stru
ture suggests that the same physi
al me
hanism that generates the X-ray-emitting gas is blowing these petal-like features. The post-born-again stellar wind, witha terminal velo
ity of ∼400 km s−1 for A 30 and a mass-loss rate that 
ould have rea
hedup to 10−5�10−6 M⊙ yr−1, may provide the power to generate the observed X-ray emission.We note, however, that hot bubbles of sho
ked stellar winds do not form at these windspeeds be
ause of the very e�
ient line 
ooling of hydrogen-poor, 
arbon and oxygen-enri
hedmaterial (Mellema y Lundqvist, 2002; Sandin et al., 2011).The large momentum and me
hani
al luminosity of the 
urrent fast stellar wind of A 30
an result in strong intera
tions with the eje
ta in hydrogen-poor knots and have the potentialto power the observed di�use X-ray emission. The volume of this 
avity, 2.2×1054 
m3, andthe emission measure of the extended 
omponent, 2.9×1049 
m−3 (Table 6.4.3.2), imply a gasdensity Ne = 0,006 × (ǫ/0,1)−1/2 
m−3, where the gas �lling fa
tor ǫ is presumably low. Thetotal mass of the X-ray-emitting gas would be 2×10−5×(ǫ/0,1)1/2 M⊙ and, for a time s
ale of850 yr, the averaged mass inje
tion rate of X-ray-emitting gas is 3×10−8(ǫ/0,1)1/2 M⊙ yr−1,whi
h is 
onsistent with the mass-loss rate of the present stellar wind, 2×10−8 M⊙ yr−1,derived in Se
t. 2.



116 Capítulo 6. X-ray Emission from the Born-Again PN A 30The temperature of the X-ray-emitting plasma dete
ted in A30, kT ∼ 0,07 keV, is mu
htoo low 
ompared to the post-sho
k temperature expe
ted from a stellar wind with a terminalvelo
ity of 4000 km s−1. Even when heat 
ondu
tion is 
onsidered in models of hot bubbles inPNe, the expe
ted temperature of the X-ray-emitting gas for a wind with su
h a terminal velo-
ity is in the range 0.13�0.43 keV (Ste�en et al., 2008). We note here that the hydrogen-poor,
arbon- and oxygen-ri
h nature of the X-ray-emitting gas implies very e�
ient line 
ooling(Mellema y Lundqvist, 2002) whi
h 
an be invoked in 
onjun
tion with heat 
ondu
tion toredu
e the temperature of the sho
ked stellar wind (Ste�en et al., 2012).Alternatively, the origin of su
h low temperatures lies in the 
omplex intera
tions betweenthe post-born-again and present fast stellar winds of A 30 and the hydrogen-poor eje
ta, asillustrated by the hydrodynami
 simulations presented by Ste�en y López (2004) and Pittard(2007). The hydrogen-poor knots are photoevaporated by the strong UV radiation �ux ofthe CSPN and subsequently swept-up by the fast stellar winds. As a result, mass 
an betransferred from the hydrogen-poor knots to the sho
ked stellar wind in three di�erent ways(see Arthur, 2007; Pittard, 2007): (1) hydrodynami
 ablation, (2) 
ondu
tively-driven thermalevaporation, and (3) photoevaporation. By in
reasing the density and damping the velo
ity ofthe stellar wind, these pro
esses will lower the temperature of the sho
k-heated stellar wind(e.g., Arthur, 2012).6.5.2.2. Charge-ex
hange Rea
tions from Ablated MaterialThe spe
tral analysis des
ribed in Se
t. 4.3.4 and summarized in Table 6.4.3.4 shows thata model 
onsisting only of C v, C vi and O vii lines reprodu
es the observed XMM-NewtonEPIC spe
tra of A 30. This emission model is in a

ord with the X-ray produ
tion by 
harge-ex
hange rea
tions resulting from the intera
tion between the ions of the stellar wind andneutral material of the hydrogen-poor knots similar to what is observed in 
omets in the solarsystem.The origin of the X-ray emission from 
harge-ex
hange rea
tions is 
ertainly a possibilityfor the di�use emission dete
ted in A30 as the material photoevaporated from the hydrogen-poor knots and ablated by the stellar wind and the 
arbon-ri
h dust present in the 
entralregions of A 30 
an provide a suitable environment for these rea
tions. The expe
ted X-ray luminosity produ
ed by 
harge-ex
hange rea
tions 
an be 
omputed from the followingrelation (Dennerl, 2010):
LX ∼ v∞ nw yX EX Sk (6.1)where v∞ is the wind terminal velo
ity, nw is the wind ion density at the lo
ation of theknots, yX is the fra
tion of ions 
apable of releasing an X-ray photon in a 
harge-ex
hangerea
tion, EX is the photon energy, and Sk is the 
ross-se
tion of the hydrogen-poor knots.The terminal velo
ity of the wind ranges from 400 km s−1 for the post-born-again wind upto 4000 km s−1 for the present fast stellar wind, whereas their ion density ranges from 10 to0.001 
m−3, respe
tively. A

ording to the spe
tral �t 
arried out in Se
t. 4.3.4, the spe
trumof the di�use emission of A 30 is dominated by the C v 0.31 keV line. Using the energy ofthe C v line, assuming all 
arbon atoms are found as C vi with a parti
le fra
tion of 0.09derived from the 
hemi
al abundan
es of the wind, and adopting a ring-like stru
ture 5� inradius and 0�.5 tall for the estimate of the 
ross-se
tion, the expe
ted X-ray luminosity is inthe range 2.6×1029�2.6×1032 erg s−1.The predi
ted X-ray luminosity for 
harge-ex
hange rea
tions is 50 times fainter thanthe observed emission for the present fast stellar wind, but 20 times larger than for the



6.5. Dis
ussion 117post-born-again wind. These �gures seem to favor the origin of the di�use X-ray emission in
harge-ex
hange rea
tions between the post-born-again wind and the hydrogen-poor knots,but we note that the mass-load of the present stellar wind may raise its density and in
reasethe produ
tion of X-ray emission in 
harge-ex
hange rea
tions.6.5.3. Origin of the X-ray Emission at the CSPN of A 30If we 
on
ur that the point-sour
e of X-ray emission at the CSPN of A 30 originates froma hot plasma, its emission measure, as derived from the spe
tral �ts in Se
t. 4.3.3, is 4.8×1049
m−3. Sin
e the emitting region is unresolved by Chandra, the emission volume must besmaller than a sphere with radius 0�.5, i.e., ∼1×1049 
m3. These �gures imply a density of4 ǫ−1/2 
m−3 and a total mass of 6×10−8 ǫ1/2 M⊙.The exa
t me
hanism responsible for the produ
tion of X-ray-emitting hot plasma at theCSPN of A 30 is un
ertain. Several possibilities are 
onsidered in the following.6.5.3.1. Photospheri
 Emission of the Hot CSPNThe photospheri
 emission from hot (Teff > 100, 000 K) CSPNe 
an be dete
table in thesoft X-ray domain (Guerrero et al., 2000). Sin
e the CSPN of A 30 has an e�e
tive temperatureof 115,000 K, its X-ray emission may be attributed to photospheri
 emission. Figure 6.3 showsthe observed SED together with the stellar model presented in Se
t. 2. Whereas there is agood mat
h between the observed SED and predi
ted stellar model in the UV, opti
al and IRregimes, besides the 2470 Å UV bump, the X-ray �ux predi
ted by the model is ten orders ofmagnitude lower than the X-ray �ux observed by XMM-Newton. A

ording to the model, thephotospheri
 X-ray emission is mainly blo
ked by the bound-free and K-shell opa
ities fromC, N and O. Hen
e Fig. 6.3 leads us to the �rm 
on
lusion that the stellar photosphere of theCSPN of A 30 
annot be the origin of the observed X-rays.6.5.3.2. Sho
ks Within the Stellar WindThe stellar winds of CSPNe are radiatively driven, i.e., the stellar wind's momentum isprovided by radiation pressure on spe
tral lines. We 
an thus expe
t that the hydrodynami
instability, whi
h is inherent to radiatively driven stellar winds, will lead to sho
ks embeddedin the stellar wind and produ
e X-ray emission as for the stellar winds of OB and Wolf-Rayetstars (e.g., Feldmeier et al., 1997). The X-ray luminosity of the stellar wind of O stars is foundto s
ale with the bolometri
 luminosity as LX ≈ 10−7 Lbol (Berghoefer et al., 1997), with as
atter of about one order of magnitude. For this 
anoni
al relationship, the stellar luminosityof the CSPN of A 30, log Lbol/L⊙ = 3,78 (Table 6.2) would imply an X-ray luminosity fromthe wind-sho
k emission of 10−3,2 L⊙ or 3.5×1030 erg s−1. The expe
ted X-ray emission fromwind sho
ks in the CSPN of A 30 is ∼50 times lower than observed.Moreover, the mentioned LX-Lbol relationship is valid for (massive) O stars, but Wolf-Rayet stars are mu
h fainter in the X-ray domain than O stars. Indeed, the �rst positi-ve dete
tion of faint X-rays from an WC/WO type star has been only re
ently reported(Oskinova et al., 2009). The most plausible explanation for the X-ray faintness of Wolf-Rayetstars is that their dense winds are very opaque to X-rays, whi
h are presumed to be produ
edby sho
ks lo
ated in the zone of strong wind a

eleration, deep in the wind at a few stellarradii only. To assess whether the wind-sho
k X-rays 
ould emerge from the [WC℄-type 
entralstar A 30, we plot in Figure 6.11 the predi
tion of our PoWR model of the CSPN of A 30 for
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Figura 6.11: Radius where the radial opti
al depth rea
hes unity as a fun
tion of wavelengtha

ording to our PoWR model for the CSPN of A 30 (Table 6.2). The gray band marks opti
aldepth values below unity. The lo
ation of the O v and O vi K-shell have been labeled.the radius where the opti
al depth rea
hes unity vs. wavelength. The wind is basi
ally trans-parent down to the photosphere at 20 Å (0.62 keV), but at longer wavelengths, the opa
ityin
reases and the wind stays opti
ally thi
k out to 7 stellar radii above 50Å (0.25 keV). Thesoftest X-rays are expe
ted to su�er the strongest attenuation, 
ontrary to the properties ofthe observed X-ray spe
trum. We thus 
on
lude that the X-ray emission from the unresolved
entral sour
e of A 30 is not due to sho
ks embedded in its stellar wind.6.5.3.3. Born-again Hot BubbleThe me
hani
al luminosity (1
2

Ṁ v2
∞) of the present stellar wind of the CSPN of A 30derived from our PoWR model (
f. Table 6.2), ≈ 1,0 × 1035 erg s−1, is ∼3000 times largerthan the observed X-ray luminosity. A small fra
tion of this me
hani
al luminosity would beable to power the X-ray emission whi
h is observed at the 
entral sour
e of A 30. As for thedi�use X-ray emission dete
ted in other PNe, the present stellar wind 
an be heated whenit rams into previously eje
ted slower material to form a hot bubble. The situation in A30is di�erent from other PNe due to its born-again history: while the hot bubble of the old,large PN has faded out, a �born-again hot bubble�, powered by the present wind, may beresponsible of the X-ray emission at the 
entral sour
e. The observed X-ray temperature ishowever mu
h lower than the expe
tations for a sho
ked stellar wind with terminal velo
ity



6.6. Con
lusions 119of 4000 km s−1. Heat 
ondu
tion and/or mass loading most 
ertainly need to be invoked to
ool the plasma to the observed low temperature.Whereas the origin of the X-ray emission of the CSPN of A 30 in a born-again hot bubbleis able to explain its luminosity, there are 
riti
al arguments against this s
enario. First, theexisten
e of a hot bubble will trap the present fast stellar wind and prevent its intera
tionwith the hydrogen-poor knots; however, this problem 
an be mitigated by the post-born-againwind whi
h may have 
ontributed mass to the hot plasma. The se
ond argument against thehot bubble s
enario is 
riti
al. Hot bubbles in PNe �ll the whole volume of the innermostshells dete
ted in the opti
al (Ruiz et al., in preparation), but the X-ray emission arising fromthe lo
ation of the CSPN of A 30 is unresolved by Chandra. For a radius of 1.3×1016 
m (i.e.,0�.5 at the distan
e of A 30), a hot bubble expanding with the velo
ity of the post-born-againwind (400 km s−1) requires a time of just 10.5 yr, implying that the transition from the post-born-again wind to the present fast stellar wind o

urred some time in 1999. This is at oddswith the similar X-ray �uxes dete
ted by ROSAT PSPC on 1993 May and XMM-NewtonEPIC on 2009 O
tober, and is de�nitely not supported by the qui
k transition between thepost-born-again and fast stellar winds observed in A58 (Clayton et al., 2006). We 
on
ludethat an unresolved born-again hot bubble is di�
ult to sustain as the origin of the X-rayemission at the CSPN of A 30.6.5.3.4. Charge-ex
hange Rea
tionsLet us assume that some 
old material 
an be found in the 
lose vi
inity of the 
entral starof A 30. We 
an then use Eq. 1 to estimate the X-ray luminosity produ
ed by 
harge-ex
hangerea
tions between the fast stellar wind of A 30 and su
h material. If we 
ompare the �gureswith those of the di�use emission (Se
t. 5.2.2), the greater density of the stellar wind at 
loselo
ations of the CSPN (0.12 
m−3 at 0�.5 from the CSPN) is 
ompensated by the smaller
ross-se
tion, so that the maximum attainable X-ray luminosity would be ∼5.7×1030 erg s−1.The observed X-ray luminosity is ∼5 times larger. This, together with the un
ertain natureand survival of material 
lose to the 
entral star, make un
lear that the X-ray emission at theCSPN of A 30 originates from 
harge-ex
hange rea
tions.6.6. Con
lusionsWe have used Chandra and XMM-Newton X-ray observations and HST multi-epo
h ar-
hival images of A 30 to investigate the hot gas 
ontent and the expansion of the innermostregions of this born-again PN. Opti
al and UV high-dispersion spe
tra have been used, in
onjun
tion with the PoWR non-LTE model atmosphere 
ode, to derive the stellar and windproperties of its 
entral star.The large, nearly spheri
al outer shell of low density of A 30 meets the expe
tations ofthe ISW model of PN formation for an old, evolved obje
t, in agreement with its kinemati
alage of 10,000�13,000 yr. Sin
e then, the CSPN of A 30 experien
ed a VLTP event and eje
tedhighly pro
essed material that is dete
ted as large amounts of 
arbon-ri
h dust and a seriesof hydrogen-poor, 
arbon- and oxygen-ri
h knots distributed along an expanding equatorialdisk and two bipolar out�ows. The determination of the proper motions of these knots hasallowed us to derive their expansion rate and to obtain an expansion age of 850+280
−150 yr thatwe interpret as the lapse of time sin
e the born-again event.The CSPN of A 30 presently exhibits a fast stellar wind with terminal velo
ity ∼4000



120 Capítulo 6. X-ray Emission from the Born-Again PN A 30km s−1 and a low mass-loss rate, ∼2×10−8M⊙ yr−1. A 
areful examination of ar
hival [O iii℄e
helle data of A 30 reveals the o

urren
e of faint nebular features along the line of sight ofthe CSPN and the 
loverleaf-shaped �laments that expand at speeds up to 400 km s−1. Thesefeatures 
an be interpreted as the signatures of the post-born-again wind. A 
omparison withthe other known born-again CSPNe (A58, A 78 and VV4334 Sgr) suggests that the onset ofthe post-born-again wind o

urred soon after the born-again event, with time-s
ales as shortas a few years. This post-born-again wind is soon superseded by the present fast stellar wind.Whereas this is an in
omplete pi
ture of the evolution of the stellar wind during the born-again and post-born-again phases, we note that the present model 
al
ulations do not o�er amore detailed view of this transition.The above des
riptions indi
ate that A 30 is a 
omplex obje
t 
omposed of a systemof three nested winds: a post-AGB wind that formed a typi
al PN shell, a medium-speedborn-again and post-born-again wind 
onsisting of pro
essed, hydrogen-poor material, and apresent high-speed, hydrogen-poor wind. A 30 is thus a unique system to study the e�e
ts ofvarious types of wind-intera
tions.The exquisite spatial resolution of Chandra and unpre
edented sensitivity of XMM-Newtonhave allowed us to resolve the X-ray emission from A30 into a point-sour
e at its 
entralstar and di�use emission asso
iated with the innermost hydrogen-poor knots and with the
loverleaf stru
ture inside the nebular shell. The di�use X-ray emission from A30 originates inthe intera
tions of the present fast stellar wind and post-born-again wind with the hydrogen-poor eje
ta. After the born-again event, the hydrogen-poor, 
arbon-ri
h post-born-again windblew a 
avity into the nebula that resulted in the 
loverleaf stru
ture. The intera
tions of thiswind and the present fast stellar wind with 
lumps of low speed and 
arbon-ri
h dust fromthe born-again event result in pro
esses of sho
k-heating and mass-loading of the stellar windsand ablation of the hydrogen-poor knots that produ
e X-ray-emitting plasma. Di�use X-rayemission may also result from 
harge-ex
hange rea
tions between the present and post-born-again stellar winds and the hydrogen-poor eje
ta.The origin of the point-sour
e of X-ray emission at the 
entral star of A 30 is un
lear.It is unlikely to result from sho
ks in the stellar wind, as in OB stars, or from the hotCSPN photospheri
 emission. The development of a �born-again hot bubble� may explain thisemission, but its small size is puzzling. Charge-ex
hange rea
tions of the fast stellar wind with
ir
umstellar material seems a viable alternative, but the survival of neutral material in thenear vi
inity of this hot CSPN is questionable.



Capítulo 7Con
lusionesLa a

ión del viento estelar rápido y de �ujos 
olimados resulta esen
ial en la forma
ióny evolu
ión de las PNe. Uni
amente las observa
iones en rayos X de PNe propor
ionan in-forma
ión sobre la presen
ia y propiedades del gas 
aliente que genera el 
hoque del vientoestelar rápido 
on la envoltura nebular. En ese sentido, este tipo de observa
iones es 
lavepara determinar la estru
tura global de las PNe y delimitar los efe
tos reales del viento estelarrápido en di
ha estru
tura y en su evolu
ión.7.1. Búsqueda de nebulosas planetarias en ar
hivos de rayos XEn la última dé
ada y media, las observa
iones de Chandra y XMM-Newton han pro-por
ionado gran 
antidad de informa
ión sobre la distribu
ión y 
ondi
iones físi
as del gas
aliente en PNe. Esto ha permitido que investiguemos la estru
tura físi
a de las PNe en sutotalidad y estudiemos los me
anismos de forma
ión y la evolu
ión del gas 
aliente en estasfuentes. Sin embargo, la 
ompara
ión de observa
iones individuales de PNe es difí
il, ya quelos análisis presentados en la literatura no son homogéneos. Además, aquellas observa
ionesde PNe que no dete
tan emisión difusa en rayos X no son en general divulgadas. Para solven-tar este problema, en esta tesis se ha emprendido un estudio sistemáti
o de observa
iones dePNe disponibles en los ar
hivos de Chandra y XMM-Newton. Este estudio se bene�
ia de unanálisis homogéneo usando además las 
alibra
iones más re
ientes, 
on mayor pre
isión paraenergías por debajo de 1.0 keV, donde se en
uentra la mayor parte de la emisión de las PNe.Se ha re
opilado informa
ión de aquellas PNe dete
tadas por Chandra y XMM-Newton.Para aquellas fuentes 
uyos espe
tros permitían un ajuste espe
tral, este se llevó a 
abo,
al
ulándose así sus �ujos observados y luminosidades intrínse
as en el rango entre 0.3 y2.0 keV. Para aquellas fuentes 
uyos espe
tros no tenían la 
alidad su�
iente (número de
uentas inferior a 300) para un análisis espe
tral, se ha asumido una temperatura típi
a parael plasma emisor y se ha determinado de esta forma el valor del �ujo observado en rayosX y la luminosidad intrínse
a. Finalmente, se han investigado aquellas PNe para las que niChandra ni XMM-Newton dete
tan emisión difusa en rayos X. En estos 
asos, se ha usado la
ota superior del número de 
uentas por unidad de tiempo para estable
er 
otas superiorespara el �ujo y la luminosidad.Un primer análisis revela que la sensibilidad de las observa
iones de las fuentes no dete
-tadas es, al menos, similar a la de aquellas que sí se dete
tan. Por 
onsiguiente, el nivel de laemisión de las fuentes que no se dete
tan es realmente menor que el de aquellas que sí se de-121
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lusioneste
tan. Se en
uentra que, en general, las fuentes que no se dete
tan presentan mayores valoresde la extin
ión y están situadas a distan
ias mayores. Se han podido estable
er límites paraesos parámetros 
on la presente te
nología de teles
opios y dete
tores de rayos X, de modoque puede a�rmarse que la dete
tabilidad de fuentes absorbidas por 
olumnas de hidrógeno,
NH, superiores a 2×1021 
m−2 y a distan
ias superiores a 3 kp
 es altamente improbable. Porel 
ontrario, aquellas fuentes que tienen menores extin
iones y están a menor distan
ia sonsistemáti
amente dete
tadas.7.2. Estru
tura físi
a de NGC 3242La forma
ión y evolu
ión de las PNe es en gran parte debida a la intera

ión del vientoestelar rápido 
on el viento de la fase AGB, así 
omo a efe
tos dinámi
os de fotoioniza
ióndel material nebular. La estru
tura físi
a de una PN puede utilizarse para determinar laimportan
ia relativa de los vientos estelares rápidos y de la fotoioniza
ión en su forma
ióny evolu
ión. Para ello se pre
isa una 
ompara
ión sistemáti
a de observa
iones en diferenteslongitudes de onda, desde el infrarrojo hasta el rango de rayos X. Este tipo de estudios, engeneral, no existe.En esta tesis se ha planteado el estudio de la región ionizada y de la �burbuja 
aliente�en la PN NGC3242. Se trata de una fuente 
on observa
iones en rayos X de XMM-Newtony ópti
as de HST 
uya estru
tura de doble 
apa revela la intera

ión entre el viento estelarrápido y el material eye
tado durante la fase AGB. Además es una fuente 
er
ana, bien resueltaangularmente y 
on baja extin
tión, por lo que presenta 
ondi
iones ideales para su estudio.Las observa
iones 
on XMM-Newton han dete
tado emisión difusa suave de rayos X 
on-�nada dentro de la 
apa más interna de NGC3242. La temperatura del gas 
aliente es re-lativamente baja, TX=2.35×106 K, en 
ompara
ión 
on la de ≃6×107 K que se esperaríaen el 
hoque adiabáti
o del viento estelar de 2,400 km s−1. Esto sugiere que ha existido unpro
eso de 
ondu

ión de 
alor entre la burbuja 
aliente y la región nebular. Sin embargo,la 
omposi
ión quími
a del gas emisor en rayos X presenta valores 
er
anos a los del vientoestelar, lo que resulta paradóji
o.Para investigar la estru
tura físi
a 
ompleta de NGC3242 se han 
ombinado observa
ionesen rayos X 
on imágenes HST en banda estre
ha y observa
iones espe
tros
ópi
as de disper-sión intermedia. En primer lugar se han modelizado los per�les de brillo super�
ial ha
iendouso de la estru
tura tridimensional derivada de datos espe
tros
ópi
os de alta resolu
ión. Elloha permitido 
al
ular la densidad ele
tróni
a en la 
apa interior brillante y en la envolturaexterna en fun
ión del radio nebular.La 
apa interior puede ser des
rita 
omo una 
apa de material 
on densidad ≃2,200 
m−3(de a
uerdo 
on la que se deriva de los 
o
ientes de líneas sensibles a la densidad que seobtuvieron 
on espe
tros
opia de resolu
ión intermedia) y un espesor del 15% de su radio.La 
apa que la envuelve es mejor des
rita por una 
apa gruesa 
uya densidad disminuyesegún ∝ r−1/2�r−1/3, más lentamente que la fun
ión ∝ r−1 predi
ha en el modelo estándarde forma
ión de PNe, y mu
ho más lento que la fun
ión ∝ r−2 de un superviento 
on tasa
onstante de pérdida de masa.A 
ontinua
ión se han 
omparado las propiedades físi
as (Ne, Te, Pth) del gas en la burbuja
aliente 
on las del gas en la 
apas nebulares. Para ello se ha asumido una temperaturaele
tróni
a 
onstante para 
ada 
apa visible en el ópti
o 
on el �n de determinar su presióntérmi
a. Al 
omparar 
on la presión del gas 
aliente emisor en rayos X 
ontenido en la burbuja
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entral, se en
uentra que, para que exista equilibrio hidrostáti
o, debe asumirse un fa
tor dellenado del plasma emisor en rayos X inferior al 5%, lo que indi
a una 
apa muy delgada.El an
ho espesor de la 
apa interna, ∼15% de su radio, y la similitud entre las presionestérmi
as del gas 
aliente y de di
ha 
apa podrían indi
ar la despresuriza
ión de la burbuja
aliente y el �n de la fase de evolu
ión nebular dominada por la intera

ión de vientos.
7.3. Emisión difusa en rayos X de IC 418, NGC 2392 y NGC6826.La presen
ia de iones de O vi puede ser indi
ativa de la existen
ia del plasma 
on tem-peraturas de algunos ×105 K que se predi
e en la 
apa de 
ondu

ión entre el viento estelar
ho
ado y el gas nebular frío de la PN. Para 
omprobar esta predi

ión, se han utilizadoobserva
iones FUSE en el UV lejano para bus
ar emisión o absor
ión de O vi nebular 
omoun diagnósti
o de la 
apa de 
ondu

ión y de la existen
ia de gas interior 
aliente. Tres PNepresentan O vi nebular, IC 418, NGC2392 y NGC6826, y en ellos se ha dete
tado emisióndifusa en rayos X por Chandra que está 
on�nada dentro de la 
apa ópti
a. Estas dete

iones,junto 
on las de NGC40, NGC2371-2, NGC6543, NGC7009 y NGC7662, ha
en aumentar ao
ho el número de PNe en las que la presen
ia de O vi 
on�rma la existen
ia de una 
apa de
ondu

ión que delimita la �burbuja 
aliente�.La estru
tura físi
a de estas PNe es por lo tanto 
onsistente 
on la que predi
en losmodelos de burbujas 
alientes 
readas por vientos estelares 
uando se in
luyen fenómenos de
ondu

ión de 
alor. Estos modelos también tienen predi

iones espe
í�
as para la evolu
ióntemporal de las propiedades globales en rayos X de los modelos de burbujas. Para probar estaspredi

iones, hemos re
opilado informa
ión sobre la emisión en rayos X, propiedades nebularesy estelares de PNe 
on morfología de burbuja 
errada. Se en
uentra que las expe
tativas de losmodelos que in
luyen 
ondu

ión de 
alor se 
omparan positivamente 
on las observa
iones dePNe que tienen vientos estelares ri
os en hidrógeno. Se en
uentra una aparente anti-
orrela
iónentre la temperatura en rayos X y el radio de la burbuja 
aliente, pero vemos que la 
ausade esta anti-
orrela
ión debe aso
iarse a las diferentes masas estelares de los progenitoresmás que a la evolu
ión nebular. Las PNe 
on estrellas 
entrales más masivas son 
apa
es deprodu
ir rayos X emitiendo en el interior de burbujas 
alientes más pequeñas y de mayor brillosuper�
ial. Por otro lado, las PNe 
on estrellas 
entrales menos masivas tienen una evolu
iónpost-AGB más lenta e inye
tan pequeñas 
antidades de luminosidad me
áni
a al viento enburbujas 
alientes más grandes, lo que ha
e bajar la temperatura del plasma emisor en rayosX. Finalmente, 
omprobamos que el viento estelar es 
apaz de suministrar la energía su�
ientepara la emisión de rayos X, ex
epto para el 
aso de NGC2392. El viento estelar de esta fuentetiene baja velo
idad y baja tasa de pérdida de masa, por lo que la luminosidad me
áni
a delviento es baja, tanto en términos absolutos 
omo en términos relativos en 
ompara
ión 
onotras PNe. Por esto se sugiere que puede existir una 
ompañera binaria que propor
iona laenergía adi
ional ne
esaria para el gas 
aliente, aunque ésta no se ha dete
tado aún de formadire
ta.
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lusiones7.4. Rena
imiento en rayos X de la PN Abell 30Abell 30 es una PN extensa, de bajo brillo super�
ial y morfología esféri
a. Esta fuente
umple las expe
tativas del modelo ISW de forma
ión de PNe para un objeto evolu
ionado
on una edad 
inemáti
a entre 10,000 y 13,000 años. Un 
uidadoso examen de las regiones
entrales en imágenes en la línea de [O iii℄ revela la existen
ia de grumos, estru
turas 
o-metarias y �lamentos 
on forma de hoja de trébol que se expanden a velo
idades de hasta400 km s−1. Estas 
ara
terísti
as tan signi�
ativas pueden interpretarse 
omo la 
onse
uen
iade un pro
eso de �born-again�, en el que la estrella 
entral experimentó un estallido térmi
otardío (VLTP, �very late thermal pulse�) en el que expulsó material altamente pro
esado quese dete
ta ahora 
omo grandes 
antidades de polvo ri
o en 
arbono y una serie de grumos dematerial pobres en hidrógeno y ri
os en 
arbono y oxígeno.La estrella 
entral de Abell 30 exhibe ahora un viento estelar rápido 
on velo
idad termi-nal ∼4,000 km s−1 y tasa de pérdida de masa de ∼2×10−8M⊙ yr−1. Si 
omparamos Abell 30
on otros objetos que han seguido similares vías evolutivas, Abell 58, Abell 78 y VV4334 Sgr,en
ontramos que este nuevo viento estelar se ha desarrollado en es
alas de tiempo extrema-damente 
ortas, de sólo unos po
os años. Por 
onsiguiente, Abell 30 es un objeto 
omplejodonde han intervenido hasta tres vientos estelares diferentes: un viento post-AGB que formóla 
apa más externa, un viento aso
iado al evento de explosión tardía del helio, 
on velo
idadmedia y pobre en hidrógeno, y el viento rápido a
tual, también pobre en hidrógeno. Por lotanto, Abell 30 es un objeto úni
o para estudiar los efe
tos de diferentes tipos de intera

iónentre vientos.En primer lugar, se midieron los movimientos propios de los grumos 
entrales usandoimágenes de ar
hivo del HST. Este estudio permitió medir su tasa de expansión angular ydeterminar una edad de 850+280
−150 años que interpretamos 
omo el lapso de tiempo trans
urridodesde el evento VLTP.Para investigar las propiedades espe
trales y espa
iales de la emisión de rayos X suavesdete
tada por ROSAT en Abell 30, hemos obtenido nuevas observa
iones 
on Chandra yXMM-Newton. La emisión de rayos X de Abell 30 se puede separar en dos 
omponentes: unafuente puntual 
oin
idente 
on su estrella 
entral y emisión difusa aso
iada a los grumospobres en hidrógeno y a la estru
tura 
on forma de pétalos de trébol en el interior de la viejanebulosa esféri
a. Para ayudar a evaluar el papel que desempeña el viento estelar y que ha
eposible la emisión en rayos X, se han determinado los parámetros estelares y propiedades delviento en la estrella 
entral, ajustando su espe
tro ópti
o y UV mediante modelos no-LTE.El origen de la fuente puntual 
on emisión en rayos X en la estrella 
entral de Abell 30 noestá nada 
laro. Es po
o probable que sea el resultado de 
hoques dentro del viento estelar,
omo o
urre en estrellas OB, o de emisión fotosféri
a de la estrella 
entral. El desarrollo deuna burbuja 
aliente en torno a la estrella podría expli
ar esa emisión, aunque su pequeñotamaño es des
on
ertante.Por otro lado, la distribu
ión espa
ial y las propiedades espe
trales de la emisión difusa enrayos X sugiere que ésta es generada durante la etapa en la que la estrella retornó al ini
io dela traza post-AGB, 
uando rápidos vientos estelares intera
tuaron 
on el material altamentepro
esado expulsado durante el evento VLTP. Choques dentro del plasma 
aliente pueden
ontribuir a esta emisión, ya que el material de los grumos es fotoevaporado y barrido por elviento estelar, al tiempo que éste toma parte de esta masa para aumentar su densidad, aunque,por 
onserva
ión de momento, su velo
idad disminuye. También las rea

iones de inter
ambiode 
arga entre los iones del viento estelar y el material neutro y/o ionizado pueden 
ontribuir
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ión de emisión difusa en rayos X.





Apéndi
e AObserva
iones en Chandra yXMM-Newton...A.1. Búsqueda en el ar
hivo de ChandraResultados de la búsqueda realizada en el ar
hivo de Chandra (Tabla A.1) donde se utilizóla herramienta ChaSeR (Chandra Sear
h and Retrieval) disponible en la página de Chandrahttp://
x
.harvard.edu.
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128 Apéndi
e A. Observa
iones en Chandra y XMM-NewtonPN G PN Name α δ Obs. ID OFFSET Instrument texp(J2000) (J2000) (') (ks)009.8−07.5 GJJC 1 18 36 22.82 �23 55 18.30 5437 1 ACIS-S 16.0010.8+18.0 M 2-9 17 05 37.95 �10 08 34.60 2578 0 ACIS-S 19.9010.9+18.1 K 2-8 17 05 30.60 �10 05 42.00 2578 3 ACIS-S3 19.9036.1−57.1 NGC 7293 22 29 38.50 �20 50 18.00 631 0 ACIS-S 37.1064.7+05.0 BD+30◦3639 19 34 45.23 +30 30 58.94 587 0 ACIS-S 19.2084.9−03.4 NGC 7027 21 07 01.60 +42 14 09.70 588 0 ACIS-S 18.5096.4+29.9 NGC 6543 17 58 33.30 +66 37 59.20 630 0 ACIS-S 46.7118.8−74.7 NGC 246 00 47 03.00 �11 52 20.00 2565 0 ACIS-S 41.0120.0+09.8 NGC 40 00 13 01.00 +72 31 19.00 4481 0 ACIS-S 20.1120.1+01.5 PM1-2 00 25 03.40 +64 11 02.00 115 3 ACIS-S 49.53837 3 ACIS-S 147.5197.8−02.3 Sh 2-271 06 14 59.40 +12 20 16.00 6576 0 ACIS-I3 10.0226.7+05.6 M 1-16 07 37 18.96 �09 38 49.70 2545 0 ACIS-S 50.2272.1+12.3 NGC 3132 10 07 01.76 �40 26 11.06 4514 0 ACIS-S 24.3294.1+43.6 NGC 4361 12 24 31.00 �18 47 09.20 3760 0 ACIS-S 29.8307.5−04.9 MyCn 18 13 39 35.12 �67 22 51.40 2576 0 ACIS-S 40.0315.4+09.4 Hen 2-104 14 11 52.09 �51 26 24.40 2577 0 ACIS-S3 20.0355.9−04.4 K 6-32 17 53 39.92 �34 43 39.60 1266 4 ACIS-S 5.4359.0+00.0 GRM1 17 43 26.80 �29 47 31.30 658 6 ACIS-I 9.42278 14 ACIS-I 11.82281 12 ACIS-I 11.82283 18 ACIS-I 11.82286 9 ACIS-I 11.82289 2 ACIS-I 11.82290 14 ACIS-I 11.83671 6 ACIS-S 5.57043 17 ACIS-I 37.47346 10 ACIS-I 15.4359.1+00.0 GRM2 17 43 53.68 �29 42 56.60 658 1 ACIS-I 9.42270 17 ACIS-I 10.82272 17 ACIS-I 11.82278 8 ACIS-I 11.82281 7 ACIS-I 11.82283 17 ACIS-I 11.82286 9 ACIS-I 11.82289 8 ACIS-I 11.82290 18 ACIS-I 11.83671 1 ACIS-S 5.57043 17 ACIS-I 37.47346 6 ACIS-I 15.45892 18 ACIS-I 99.2359.1−00.1 GRM3 17 44 14.86 �29 43 58.10 658 4 ACIS-I 9.42270 15 ACIS-I 10.82272 17 ACIS-I 11.82278 3 ACIS-I 11.82281 10 ACIS-I 11.82286 8 ACIS-I 11.82289 12 ACIS-I 11.83671 4 ACIS-S 5.55892 18 ACIS-I 99.27346 9 ACIS-I 15.4Tabla A.1: Observa
iones en Rayos X de Chandra
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hivo de XMM-Newton 129A.2. Búsqueda en el ar
hivo de XMM-NewtonResultados obtenidos en la búsqueda de observa
iones XMM-Newton de PNe que se hizodire
tamente en la página general de (http://nxsa.esa
.esa.int/nxsa-web/#sear
h) en elar
hivo de este observatorio (Tabla A.2, Tabla A.3 y Tabla A.4). Además, hemos restringidonuestra búsqueda a tres de los seis instrumentos 
on los que 
uenta XMM-Newton, EPIC-PN,EPIC-MOS1 y EPIC-MOS2, dada su mayor sensibilidad y 
apa
idad para 
rear imágenes.

http://nxsa.esac.esa.int/nxsa-web/#search
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A.2. Búsqueda en el ar
hivo de XMM-Newton 131PN G PN Name Obs. ID α δ INSTRUMENT texp OFFSET FILTER(J2000) (J2000) (ks) (′)000.0−00.2 Bl 3-22 0112970501 17 46 57.60 −29 00 41.00 PN 9.8 12 Med0112970501 MOS1+MOS2 24.7 12 Med0112971001 17 46 57.60 −29 00 41.00 PN 9.3 13 Thi
k0112971001 MOS1+MOS2 16.3 13 Med0302882701 PN 3.4 7 Med0302884101 PN 3.6 5 Med0302884101 MOS1+MOS2 12.8 5 Med000.0−01.7 Bl 3-14 0307110101 17 52 26.00 −29 46 00.00 PN 14.9 7 Med0307110101 MOS1+MOS2 31.2 7 Med000.1−02.3 Bl 3-10 0206590101 17 55 20.54 −29 57 36.10 PN 1.8 11 Med0206590101 MOS1+MOS2 12.8 11 Med0206590201 PN 14.7 12 Med0206590201 MOS1+MOS2 20.3 12 Med0402280101 PN 35.3 12 Med0402280101 MOS1+MOS2 43.2 12 Med000.2−01.9 M2-19 0206590101 17 53 45.62 −29 43 46.30 PN 2.0 14 Med0206590101 MOS1+MOS2 12.7 14 Med0206590201 MOS1+MOS2 20.4 12 Med000.3−01.6 JaSt 86 0307110101 17 52 45.17 −29 51 05.20 MOS1+MOS2 31.2 12 Med000.4−01.9 M2-20 0206590101 17 54 25.42 −29 36 08.20 MOS1+MOS2 12.8 13 Med000.5−05.3 SB 2 0067340301 18 08 34.70 −31 06 52.00 MOS1+MOS2 16.2 13 Med000.9−02.0 Bl 3-13 0203040201 17 56 02.76 −29 11 16.20 PN 12.0 11 Med0203040201 MOS1+MOS2 30.7 11 Med0302570101 PN 12.0 11 Med0302570101 MOS1+MOS2 30.8 11 Med001.0−01.9 K 6-35 0203040201 17 55 43.30 −29 04 07.20 PN 12.0 3 Med0203040201 MOS1+MOS2 30.7 3 Med0302570101 PN 22.2 3 Med0302570101 MOS1+MOS2 30.8 3 Med001.1+00.0 JaSt 62 0112970101 17 48 45.97 −27 57 38.00 PN 10.7 8 Med0112970101 MOS1+MOS2 15.7 8 Med0205240101 PN 26.6 11 Med0205240101 MOS1+MOS2 50.1 11 Med001.1−03.7 ShWi 3 0050940101 18 03 17.00 −29 50 36.00 PN 9.2 8 Med0050940101 MOS1+MOS2 23.8 8 Med0203040101 PN 14.0 9 Med0203040101 MOS1+MOS2 21.1 9 Med001.2+01.0 K 5-33 0201200101 17 44 29.91 −27 20 40.80 PN 8.0 8 Med0201200101 MOS1+MOS2 17.2 8 Med001.2−03.9 ShWi 5 0050940101 18 03 53.66 −29 51 21.90 PN 9.2 9 Med0050940101 MOS1+MOS2 23.8 9 Med0203040101 MOS1+MOS2 21.1 11 Med001.5−00.0 Al 2-N 0510010401 17 49 35.00 −27 40 46.00 PN 7.4 9 Med0510010401 MOS1+MOS2 11.8 9 Med001.6+00.1 JaSt 63 0510010401 17 48 46.17 −27 25 38.70 MOS1+MOS2 11.8 9 Med002.1−04.2 H1-54 0157960101 18 07 07.24 −29 13 06.40 MOS1+MOS2 16.5 11 Thi
k0205800201 MOS1+MOS2 37.9 12 Thin002.3−03.4 H2-37 0152420101 18 04 28.87 −28 37 34.60 PN 38.6 7 Med0152420101 MOS1+MOS2 49.0 7 Med002.6−03.4 M1-37 0152420101 18 05 25.80 −28 22 04.20 PN 38.5 11 Med0152420101 MOS1+MOS2 49.0 14 Med003.3−03.3 Sa 3-119 0304800801 18 06 30.00 −27 44 24.00 PN 6.0 6 Med0304800801 MOS1+MOS2 9.2 6 Med005.1−03.0 H1-58 0403110601 18 09 13.83 −26 02 28.80 PN 16.5 7 Med0403110601 MOS2 21.7 7 Med006.0+02.8 M1-28 0306700501 17 47 38.80 −22 06 26.00 PN 6.0 7 Med0306700501 MOS2 11.7 7 MedTabla A.2: Observa
iones en Rayos X de XMM-Newton



132 Apéndi
e A. Observa
iones en Chandra y XMM-NewtonPN G PN Name Obs. ID α δ INSTRUMENT texp OFFSET FILTER(J2000) (J2000) (ks) (′)007.8−03.7 M2-34 0304220401 18 17 15.95 −23 58 54.50 MOS1+MOS2 12.9 10 Med007.8−03.8 Sa 3-128 0304220401 18 17 47.60 −24 02 37.00 MOS1+MOS2 12.9 3 Med011.7+00.0 M1-43 0152835401 18 11 48.89 −18 46 21.70 PN 2.7 6 Med0152835401 MOS1+MOS2 8.6 6 Med0152835501 PN 2.7 13 Med0152835501 MOS1+MOS2 8.5 13 Med011.7+00.2 0152835701 18 10 19.78 −18 39 10.10 PN 5.9 4 Med0152835701 MOS1+MOS2 10.9 4 Med014.2+03.8 PM1-205 0303230601 18 02 38.26 −14 42 03.20 MOS2 21.4 12 Thin016.7+00.1 PM2-36 0004210201 18 20 55.24 −14 15 31.50 PN 2.7 3 Med0004210201 MOS1+MOS2 8.5 3 Med017.0−01.2 PM1-232 0151160201 18 26 16.10 −14 42 29.00 MOS1+MOS2 10.6 7 Med0151160301 MOS1+MOS2 10.6 7 Med0202950201 MOS1+MOS2 15.4 9 Med0202950301 MOS1+MOS2 10.1 9 Med021.7−00.6 M3-55 0122700401 18 33 14.77 −10 15 19.50 MOS1+MOS2 28.6 6 Med021.8−00.4 M3-28 0135741601 18 32 41.29 −10 05 50.00 MOS1+MOS2 7.6 7 Med027.7+00.7 M2-45 0301880401 18 39 21.84 −04 19 50.90 PN 6.8 6 Med0301880401 MOS1+MOS2 19.9 6 Med030.6+05.0 PM1-237 0402820101 18 29 16.20 +00 18 21.00 PN 35.8 8 Med0402820101 MOS1+MOS2 58.6 8 Med034.4−00.3 PM1-265 0083270301 18 55 17.60 +01 10 44.00 MOS1+MOS2 11.1 12 Med0083270401 MOS1+MOS2 27.6 12 Med036.1−57.1 NGC7293 0125911001 22 29 38.55 −20 50 13.60 PN 11.4 1 Thin0125911001 MOS1+MOS2 15.9 1 Thin037.7−34.5 NGC7009 0041150101 21 06 21.07 +47 52 11.30 PN 13.2 1 Med0041150101 MOS1+MOS2 19.2 1 Med049.3+88.1 H 4-1 0124710401 12 59 27.78 +27 38 10.60 PN 6.9 9 Med056.0+02.0 K 3-35 0300880101 19 27 44.04 +21 30 03.80 PN 5.3 1 Thin0300880101 MOS1+MOS2 12.0 1 Thin0300880301 PN 12.2 1 Thin0300880301 MOS1+MOS2 16.5 1 Thin089.0+00.3 NGC7026 0200240101 21 06 21.07 +47 52 11.30 PN 13.2 1 Med0200240101 MOS1+MOS2 19.2 1 Med094.0+27.4 K 1-16 0110950501 18 21 52.21 +64 21 54.30 PN 1.0 2 Thin130.4+03.1 K3-92 0153752201 02 03 41.17 +64 57 37.90 MOS1+MOS2 2.8 9 Thin0153751801 MOS1+MOS2 2.2 12 Thin0153751701 MOS1+MOS2 0.2 11 Thin135.6+01.0 WeBo1 0112430101 02 40 13.00 +61 09 12.00 MOS1+MOS2 5.7 4 Med0112430102 MOS1+MOS2 0.6 4 Med0112430103 MOS1+MOS2 0.2 4 Med0112430201 MOS1+MOS2 0.5 4 Med135.9+55.9 TS 01 0404220101 11 53 24.73 +59 39 56.90 PN 14.8 1 Thin0404220101 MOS1+MOS2 26.4 1 Thin197.8+17.4 NGC2392 0200240301 07 29 10.77 +20 54 42.49 PN 10.6 1 Med0200240301 MOS1+MOS2 17.5 1 Med261.0+32.0 NGC3242 0200240401 10 24 46.11 −18 38 32.64 PN 13.6 1 Med0200240401 MOS1+MOS2 18.8 1 Med288.2−00.5 PM1-54 0147860101 10 49 24.60 −59 49 48.00 PN 45.5 5 Med0147860101 MOS1+MOS2 64.5 5 Med0164570301 MOS1+MOS2 33.1 6 Med0307410201 MOS1+MOS2 10.7 5 Med0307410301 MOS1+MOS2 25.4 5 Med0510010601 MOS1+MOS2 92.7 6 Med307.3+05.0 Sa 2-93 0152130101 13 24 21.92 −57 31 19.30 PN 3.4 5 Med0152130101 MOS1+MOS2 0.1 5 MedTabla A.3: Observa
iones en Rayos X de XMM-Newton



A.2. Búsqueda en el ar
hivo de XMM-Newton 133PN G PN Name Obs. ID α δ INSTRUMENT texp OFFSET FILTER(J2000) (J2000) (ks) (′)0152131201 PN 2.9 5 Med309.0+00.8 Hen 2-96 0140350101 13 42 36.16 −61 22 28.83 MOS1+MOS2 40.2 10 Med310.8+02.9 PN Ste 3 0007421501 13 53 26.00 −58 57 42.00 PN 8.7 12 Med0007421501 MOS1+MOS2 14.2 12 Med311.0+02.4 SuWt2 0007422301 13 55 43.23 −59 22 40.00 PN 10.4 13 Med0007422301 MOS1+MOS2 14.9 13 Med0007421401 MOS1 12.2 11 Med0007421401 MOS2 12.2 11 Med311.4+02.8 Hen 2-102 0007422401 13 58 13.87 −58 54 31.80 PN 8.4 3 Med0007422401 MOS1+MOS2 12.2 3 Med313.3+00.3 0151100201 14 18 27.49 −60 47 10.50 MOS1+MOS2 26.6 11 Med315.7−04.2 Sa 2-108 0103261001 14 52 36.70 −64 02 17.00 MOS1+MOS2 5.6 13 Med325.9−01.7 vBe 2 0204270101 15 51 18.84 −56 20 40.60 MOS1+MOS2 28.0 7 Med0400890101 PN 27.7 7 Thin0400890101 MOS1+MOS2 52.5 7 Thin326.1−01.9 vBe 3 0204270101 15 52 59.21 −56 24 27.20 PN 18.3 9 Med0204270101 MOS1+MOS2 28.0 9 Med330.7+04.1 Cn 1-1 0401670301 15 51 15.93 −48 44 58.53 PN 5.0 1 Med0401670301 MOS1+MOS2 13.5 1 Med331.3−12.1 Hen 3-1357 0402380101 17 16 21.07 −59 29 23.64 PN 20.6 1 Thin0402380101 MOS1+MOS2 28.6 1 Med339.9+88.4 LoTr 5 0012850201 12 55 33.75 +25 53 30.60 PN 25.9 6 Thin0012850201 MOS1+MOS2 18.9 6 Thin347.7+02.0 Sa 2-167 0083280101 17 04 33.77 −37 53 14.90 MOS1+MOS2 25.7 7 Thi
k0083280201 MOS1+MOS2 32.3 7 Thi
k0083280301 MOS1+MOS2 20.1 7 Thi
k0083280401 MOS1+MOS2 30.7 7 Thi
k352.8−00.2 Hen 2-227 0150220101 17 28 27.54 −35 07 31.60 MOS1 30.1 10 Med0150220101 MOS2 30.1 10 Med353.5−04.9 H1-36 0139560101 17 49 48.17 −37 01 29.50 MOS1+MOS2 44.5 4 Med354.4+03.2 0154750501 17 19 01.80 −31 47 41.00 MOS1+MOS2 4.0 12 Med355.9−04.4 K 6-32 0300690101 17 53 39.92 −34 43 39.60 MOS1+MOS2 45.0 6 Thi
k357.1−04.7 H1-43 0032940101 17 58 14.43 −33 47 37.50 PN 12.6 6 Med357.3−06.5 SB 50 0206990301 18 06 08.30 −34 33 30.70 MOS1+MOS2 11.5 4 Med358.6−02.2 MaC 1-7 0206990101 17 51 23.22 −31 13 46.47 PN 7.0 9 Med0206990101 MOS1+MOS2 14.1 9 Med358.8+00.0 TerzN2022 0112971801 17 42 42.54 −29 51 34.94 PN 6.2 11 Med0112971801 MOS1 14.4 11 Med0112971801 MOS2 14.4 11 Med359.1+00.0 GRM2 0112970801 17 43 53.68 −29 42 56.60 PN 10.6 8 Med0112970801 MOS1+MOS2 23.7 8 Med359.1−00.1 GRM3 0112970901 17 44 14.86 −29 43 58.10 PN 7.5 12 Med0112970801 MOS1+MOS2 23.7 9 Med0112971801 PN 10.6 9 Med0112971801 MOS1+MOS2 23.7 9 Med359.1−01.7 M1-29 0154750301 17 50 18.00 −30 34 54.90 MOS1+MOS2 34.7 13 Thin0202790101 MOS1+MOS2 21.1 14 Med359.1−02.9 M3-46 0085580201 17 55 05.80 −31 12 16.00 MOS1+MOS2 9.1 10 Thin0085581101 MOS1+MOS2 6.6 12 Thin359.2−00.4 RPZM48 0400340101 17 45 31.90 −29 44 49.00 PN 21.5 13 Med0400340101 MOS1+MOS2 41.1 13 Med359.3−00.9 Hb5 0152920101 17 47 56.19 −29 59 41.90 PN 44.1 7 Thi
k0152920101 MOS1+MOS2 51.2 7 Thi
k359.3−03.1 M3-17 0085580201 17 56 25.64 −31 04 16.80 PN 5.0 14 Thin0085580201 MOS1+MOS2 9.1 14 Thin0085581101 MOS1+MOS2 6.6 12 Thin359.4−00.8 RPZM39 0152920101 17 47 35.28 −29 50 56.20 MOS1+MOS2 51.3 12 Thi
kTabla A.4: Observa
iones en Rayos X de XMM-Newton
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