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Resumen

Las Nebulosas Planetarias (PNe, del inglés Planetary Nebulae) ocupan un importante lu-
gar en el esquema de la evolucion estelar, al final de la vida de las estrellas de masa baja
e intermedia. Segun el modelo de vientos en interaccion (ISW, del inglés Interacting Stellar
Wind), una PN resulta de la interaccion entre el viento estelar rapido y ténue de la estrella
central con el viento lento y denso de la progenitora en la fase de gigante. Una de las predic-
ciones mas importantes del modelo ISW de formacion y evolucion de PNe es la presencia de
material a altas temperaturas atrapado en el interior de la cavidad central de la PN, lo que
se conoce como “burbuja caliente”. La alta presion térmica de este gas puede tener importan-
tes efectos en la estructura nebular, por lo que es de vital importancia determinar su masa
y condiciones fisicas (temperatura y densidad). Unicamente en rayos X puede ser detectado
este gas caliente.

Con estas premisas, esta tesis ha abordado una serie de estudios observacionales del gas
caliente en el interior de las PNe haciendo uso principalmente de observaciones en rayos X.
En primer lugar se ha realizado una bisqueda de PNe en los archivos de Chandra y XMM-
Newton que nos ha permitido buscar la emisién en rayos X en 79 PNe. La principal conclusiéon
derivada de este analisis es que para que una PN sea detectable debe tener una baja extinciéon
y estar situada a poca distancia.

A continuacién hemos llevado a cabo un estudio completo de la estructura fisica de
NGC 3242, una PN con baja extincion y estructura de doble capa, haciendo uso de obser-
vaciones en rayos X, pero también en el rango espectral 6ptico. Este estudio nos ha permitido
demostrar que el gas caliente empuja a una PN por un tiempo relativamente corto. En rela-
cion con la estructura nebular, la existencia de gas a muy altas temperaturas contenido en la
“burbuja caliente” en contacto con la capa externa a menor temperatura hace suponer que,
entre ambas capas, se desarrolle una interfase a temperaturas intermedias donde se produciran
procesos fisicos de conduccién del calor del viento estelar chocado hacia la capa externa. Por
medio de observaciones en rayos X y UV, hallamos tres PNe, IC418, NGC 2392 y NGC 6826,
en las que la “burbuja caliente” estd asociada con una capa de conduccién que se detecta en
lineas UV de O VI, ya que este ién es abundante en plasmas con temperaturas de varios 10°K.

Finalmente, se ha estudiado Abell 30, una PN muy peculiar cuya estrella central ha expe-
rimentado la fusion violenta de helio en una fase tardia de su evolucion. Material altamente
procesado es lanzado a altas velocidades e interacciona con el viento estelar, pero en con-
diciones tan diferentes a las que se dan habitualmente en las PNe que permiten procesos
alternativos para la produccién de gas caliente emisor en rayos X, como procesos de intercam-
bio de carga en el viento estelar.

Es esta, entonces, una tesis bésicamente observacional, en la que datos obtenidos con
Chandra y XMM-Newton se han usado para contrastar las predicciones de los modelos [SW
de formacién y evoluciéon de PNe.
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Abstract

Planetary Nebulae (PNe) occupy an important locus in stellar evolution, the end of the life
of low- and intermediate-mass stars. According to the interacting stellar winds model (ISW),
a PN results from the interaction between the tenuous, fast current stellar wind with the
dense, slow wind of the progenitor star ejected in previous evolutionary phases. One of the
most basic predictions of the ISW model of formation and evolution of PNe is the presence
of material at high temperatures trapped inside the central cavity of the PN, the so-called
“hot bubble”. The high thermal pressure of this gas may have important effects in the nebular
structure, so it is critical to determine its mass and physical conditions (temperature and
density). This hot gas can uniquely be detected in the X-ray domain.

With this premise, this thesis has addressed several observational studies of the hot gas
inside PNe using mostly X-ray data. First, we have performed a search for PNe in the Chandra
and XMM-Newton archives that has allowed us to search for X-ray emission in 79 PNe. The
main conclusion from this analysis is that for a PN to be detectable, it should have low
extinction and be closer than 3 kpc.

Then, we have conducted a comprehensive study of the complete physical structure of
NGC 3242, a double-shell PN with low extinction, using X-ray and optical observations. This
study has allowed us to demonstrate that the hot gas pushes the expansion of PNe only
for a relatively short time. In connection to the study of the nebular structure of PNe, the
existence of gas at very high temperatures within the “hot bubble” in immediate contact with
an external layer of cooler material suggests that an interface at intermediate temperatures
may exists between the two layers. Different physical processes, such as heat conduction and
mass evaporation, may occur in this layer. Through X-ray and UV observations, we have
found three PNe, IC 418, NGC 2392, and NGC 6826, where the “hot bubble” is associated
with a conductive layer detected in UV O VI lines —this ion is abundant in plasmas with
temperatures of several 10°K-.

Finally, we have studied Abell 30, a peculiar PN whose central star experienced a violent
very thermal pulse late during its post-AGB evolution. Highly processed material was released
at high speeds and it is now interacting with the current stellar wind, but under physical
conditions very different to those typical in PNe. As a result, alternative processes that allow
for the production of hot X-ray-emitting gas such as charge-exchange reactions and processes
of stellar wind mass-load may occur.

This is basically an observational work in which data obtained with Chandra and XMM-
Newton have been used to contrast the predictions of the ISW models for the formation and
evolution of PNe.
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Descripcién de las nebulosas planetarias

El estudio de las PNe considera una de las etapas finales en la existencia de las estrellas
de masa baja e intermedia. Desde el descubrimiento de la primera PN en 1764 por Charles
Messier (apareciendo con el nimero 27 en el catalogo Messier publicado en 1784) hasta la
actualidad, se han encontrado gran cantidad de estos fascinantes objetos, no sélo diseminados
en nuestra Galaxia, sino también en galaxias cercanas. Las PNe deben su nombre més a
motivos histoéricos que a cientificos, ya que no guardan relaciéon con los planetas. Dicho nombre
fue dado por el astronomo William Herschel, a quien, al observar una de estas nebulosas,
su tono verdoso le record6 al de un planeta. En un trabajo posterior, el astrénomo anglo—-
aleméan sugirié que las PNe eran excitadas por una estrella cercana. Con la construcciéon de
nuevos y mejores telescopios, las nebulosas que estaban formadas por estrellas (o sea, las
galaxias) fueron diferenciadas de aquellas constituidas por material gaseoso. Las PNe fueron
distinguidas de otras nebulosas difusas debido a que tenian una estructura muy definida y
que a menudo se asociaban con una estrella central. A mediados del siglo XX se reconocio6 la
importancia de estos objetos no s6lo en el contexto de la estructura galactica, sino también
en el campo de la evolucién estelar.

A pesar de que han transcurrido mas de dos siglos desde que se descubrieran y de que
su ndmero incrementa ano tras ano, hasta llegar a las 3000 PNe galacticas que se conocen
actualmente (Ihé[isza.lskj_e.t_al], 2008; Boissay et. all, |20J_ﬂ), estos objetos presentan atn grandes
interrogantes. El espectacular avance que en los tltimos anos han experimentado las técnicas
de observacion asi como la gran cantidad de observaciones llevadas a cabo en un amplio rango
espectral han hecho posible la elaboracion de modelos cada vez mas detallados que nos han
ayudado a entender mejor distintos aspectos de las PNe.

1.2. Evoluciéon de estrellas de masa baja e intermedia

Las PNe representan una de las dltimas fases de la evolucion estelar de estrellas de masa
baja e intermedia (ver en §1.2.1). La fase de PN se sitia entre la rama asintotica de las
gigantes (AGB, del inglés Asymptotic Giant Branch) y la de enana blanca (WD, del inglés
White Dwarf). Las estrellas centrales de las PNe (CS, del inglés Central Star), compuestas
principalmente de carbono y oxigeno, son los restos de los niicleos de sus progenitores AGB,
las cuales se han desprendido de la mayor parte de su envoltura de hidrogeno a través de
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procesos de fuerte pérdida de masa durante la fase AGB. La nebulosa en si es la envoltura,
principalmente de hidrégeno y helio, de la estrella AGB que es ahora ionizada por la estrella
central.

1.2.1. Estrellas progenitoras de PNe

Debido a la fuerte pérdida de masa en la fase AGB, aquellas estrellas que en la secuencia
principal tienen masas inferiores a 810 M, segtin composicién quimica inicial, pueden perder
completamente su envoltura de hidrégeno antes de que la masa del niicleo alcance el limite de
Chandrasekhar de 1.4 M. Las estrellas inicialmente mas masivas que 8-10 My acabaran su
evolucion como estrella de neutrones o agujero negro, a través de una explosion de supernova
(SN).

Por otro lado, en las estrellas con masa menor a 0.5 Mg, el nicleo de helio no se enciende
y la evolucion no prosigue. Ademés, hemos de tener en cuenta que el tiempo de transicion
entre la fase AGB y la de PN es fuertemente dependiente de la masa del nucleo, de modo que
una estrella con poca masa en el nicleo aumentara su temperatura superficial tan lentamente
que no llegara a ionizar la nebulosa circumestelar antes de que ésta se disipe. Por tanto, el
limite inferior para formar una PN puede establecerse en 0.8-1.0 M.

A estas estrellas, las que tienen masa entre 0.8-1.0 Mg y 8-10 Mg las denominaremos
como estrellas de masa baja e intermedia y estas son las que forman PNe. Se estima que
aproximadamente el 95% de todas las estrellas terminaran sus vidas como enanas blancas
después de pasar por la fase de PN.

1.2.2. Evolucién estelar

La formacién de una PN es una corta etapa en la evoluciéon de muchas estrellas. Estas
pasan por varias fases durante su vida, pero su evolucién se puede dividir fundamentalmente
en dos etapas principales. Produccion de energia en reacciones nucleares en la primera etapa,
y contraccion gravitatoria en la segunda. Para una estrella de masa baja e intermedia se sigue
la evolucién que se muestra en el diagrama de Hertzsprung-Russell (Figura [Tl). Podemos
distinguir las siguientes fases:

» Secuencia principal (MS, Main Sequence): La estrella obtiene su energia de la fusion
de hidrogeno en su nucleo. Esta etapa abarca aproximadamente el 90 % de la vida de
una estrella. Dependiendo de la temperatura en el nucleo de la estrella, la fusiéon del
hidrogeno se producira siguiendo la cadena protén—proton o el ciclo CNO.

— Cadena protén—protén (pp): Es nombrada asi porque la primera reaccién ocurre entre
dos protones para formar un ntcleo de deuterio 2H. Este reacciona a continuacién con
otro protéon para formar >He. Para completar el ntcleo de ‘He se puede proceder por
tres ramas alternativas: ppl, pp2, pp3, las cuales arrancan con *He (Figura [C2)

— (liclo CNO: Llamado asi por los elementos que intervienen. El ciclo CNO es mucho
més dependiente de la temperatura que las cadenas pp y a temperaturas elevadas (2x 107
K) pasa a ser dominante. Este ciclo requiere la presencia de algunos is6topos de C, N,
y O. Aunque las cantidades totales de C, N y O se mantienen, una buena cantidad de
C y O se convierte en N. La secuencia de reacciones se puede observar en la Figura

Cuando el hidrogeno se agota en el niicleo y queda tnicamente helio, la fusion del
hidrégeno ocurrird en una capa alrededor del nicleo.
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Figura 1.1: Diagrama HR mostrando la trayectoria evolutiva de una estrella similar al Sol.

» Rama de Gigantes Rojas (RGB, Red Giant Branch): Cuando la temperatura del nicleo
alcanza aproximadamente los 30x10% K se produce la ignicion del helio. Esto se puede
dar de varias formas dependiendo de la masa inicial de la estrella. Si la masa esté entre
2y 3 Mg, la fusion del helio empieza gradualmente, pero si su masa es inferior a la
del Sol, el niicleo se enciende rapidamente como en una explosion, en lo que se llama el
flash o encendido de helio. La estrella se encuentra ahora en el extremo superior de la
fase RGB tras aumentar subitamente su luminosidad en un factor 100.

» Rama Horizontal (HB, Horizontal Branch): Después del flash de helio, el nucleo se
estabiliza en una fusion continua del helio, al tiempo que cesa la fusion de hidrégeno en
la capa externa del niicleo. La fusiéon del helio se produce en un proceso conocido como
reaccion triple—a. En esta reaccion, tres niicleos de helio dan como resultado un ntcleo
de carbono. Esta reacciéon se encuentra formada en realidad por dos pasos, ya que un
triple encuentro es bastante improbable.

‘He + ‘He — ®Be+ v
‘He + 8Be — 12C + v

Una vez que la abundancia de '2C es suficiente, capturas adicionales de particulas alfa
ocurren simultdneamente de tal forma que se forman nicleos de 60 y 2°Ne.

12C + 4He — 160 + ~
160 + *He — 20Ne+ v
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» Rama Asintotica de Gigante (AGB, Asymtotic Giant Branch): Cuando el helio en el
nucleo se agota, la estrella esta formada por un nucleo degenerado de carbono y oxigeno,
rodeado por una capa de helio y otra de hidrégeno, ambas activas, junto a una envoltura
de hidrégeno inerte (ver Figura [[4l). Durante la mayor parte del tiempo, la estrella
obtiene su energia de la fusién del hidrégeno. El producto de la fusion de hidrégeno
se acumula en la capa de combustion de helio hasta que alcanza una masa critica y se
enciende “bruscamente” en lo que se conoce como un “pulso térmico” (Thermal Pulse).
La energia creada ahi se libera a través de la capa de combustion de hidrégeno, dando
lugar a su expansion, enfriamiento y al consiguiente cese de la fusién de hidrogeno.
Cuando ésta vuelve a contraerse, se inicia de nuevo la fusion de hidrégeno y el aporte
de helio hacia la capa interior, donde el proceso descrito se repite. Durante esta fase la
estrella puede llegar a perder hasta 4/5 de su masa en un tiempo del orden de varios
cientos de miles de anos.

= Fase post-AGB y PN: La envoltura estelar es eyectada en un corto periodo de tiempo
(~ 10* afios) por medio de un viento estelar muy denso conocido como “superviento”.
La estrella se contrae, su temperatura superficial aumenta y se mueve rapidamente
hacia la parte izquierda del diagrama HR alcanzando temperaturas de hasta 10° K.
Cuando la temperatura superficial de la estrella central alcanza los 30x10% K, los fotones
ultravioleta procedentes de ésta ionizan la envoltura gaseosa y se dice que ha comenzado
la etapa de PN.

= Fase de Enana Blanca: La CS mantiene su emision de energia a través de la fusion de
hidrégeno en una capa superficial y evoluciona, con luminosidad constante, hacia altas
temperaturas a través del diagrama HR. Cuando la envoltura de hidrogeno es consumida
completamente por la fusion nuclear y la pérdida de masa, su luminosidad empieza a
disminuir y la estrella central se enfria gradualmente hasta convertirse en enana blanca.

Las PNe devuelven al medio interestelar aquellos elementos formados en las reacciones
nucleares que se desarrollaron en la estrella progenitora, lo que implica que las PNe tienen
una importante influencia sobre la evolucion quimica de la Galaxia. La cantidad de material
nuclear procesado en las estrellas pasa al medio interestelar por supernovas y PNe y es aproxi-
madamente igual durante el primer giga—ano de la evolucién galactica. Pero luego el material
Iﬁtado por las PNe domina por aproximadamente un orden de magnitud m

).

Y

1.3. Modelos de formaciéon de PNe

En los anios 60 y 70 se tenia la idea de que las PNe se formaban a partir de las estrellas
en la fase RGB (Gigantes Rojas) por una eyeccion instantanea de la envoltura de hidrogeno
y no se crefa en la existencia de objetos de transicion.

Mientras una formacién instantanea parecia obvia para la formaciéon de PNe, el descubri-
miento de pérdida de masa a gran escala en la AGB nos lleva a la importancia que tiene esta
pérdida de masa en el origen de las PNe y la formulacion del modelo de vientos estelares en

interaccion (ISW, Interacting Stellar Wind) (Kwok et all, 1978; [Kwol, 1989).
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Figura 1.2: La cadena ppI es dominante a temperaturas de 10 a 14 MK. Por debajo de 10 MK
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Figura 1.3: Secuencia de reacciones en el ciclo CNO
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Figura 1.4: Estructura esquemaética de una estrella en la fase AGB. El tamano relativo de las
diferentes capas no esta a escala.

1.3.1. Flujos colimados en PNe

Un hecho que cambié drasticamente las ideas sobre la formacién de PNe fue el descubri-
miento de flujos o chorros colimados en PNe (IGj.es.eki.ng_&t_a.]J, I.L9_8.Ei) La existencia de este tipo
de eyecciones, comunes en objetos estelares jovenes, result6 totalmente inesperada, puesto que
no se conocia ningun agente capaz de lograr tan alto grado de colimacién en un estado avan-
zado de evoluciéon estelar. La alta resolucion lograda con las imagenes del telescopio espacial
Hubble (HST, Hubble Space Telescope) no ha hecho sino incrementar de forma continuada
el namero de PNe con flujos colimados conocidos, a lo que deben anadirse estudios de la
cinemética con telescopios terrestres (Miranda.y Solf, ).

Los flujos colimados en PNe (también llamados en ocasiones Jets) son pares de estructuras
con simetria puntual y forma de condensacion aislada o filamentosa, que muestran un espectro
de emision de baja excitacion (cocientes [NII|/Ha>1) y alta velocidad (~100 kms™1), con alta
colimacion tanto espacial (anchura espacial ~1") como cinemética (dispersion en velocidades
~10 kms™). La incidencia de flujos colimados en PNe es creciente. (Goncalves et all (2001)
present6é una lista con mas de 50 PNe susceptibles de poseer flujos colimados, todas ellas
determinadas a partir de imagenes. \Guerrero_et. all (|2.0.0.ﬂ) publico otra recopilacion de 33
PNe en las cuales habia evidencia espectroscopica de la existencia de flujos colimados. La
ubicuidad de este tipo de estructuras ha llevado a algunos autores a formular la hipotesis de
que las desviaciones de la simetria axial encontradas en numerosas PNe son producidas por
la interaccion de flujos colimados lanzados en fases tempranas de la evolucién nebular con la
envoltura en expansion de la nebulosa (ISa.haj_ﬂta.u.ge.rl, 11998; ISokerl, 2002; Saha, IZ.Q.O.Q)

La envoltura gaseosa liberada por la estrella progenitora estd afectada por un conjunto de
fuerzas (ver Figura[[O) que, en gran medida, son las responsables de modelar su morfologia. En
particular, el campo magnético Galactico podria ser el causante de la orientacién preferencial
de las PNe en la Galaxia WDO0S8. Por otra parte, el medio interestelar circundante puede
deformar la morfologia 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 deformacion de la envoltura
nebular. H; representa el campo magnético Galactico, p; es la densidad del medio interestelar,
P, la presion del gas, H el campo magnético estelar, Ve, la velocidad de expansion, g la fuerza
de gravedad estelar y L, la radiaciéon ionizante.

Id?ﬁentrada con relacion a la estrella que la eyect6 (Tweedy y Napiwotzki, [1994; Villaver et all,
)

Los modelos de formaciéon de PNe se han adaptado para reproducir también la morfologia
de los chorros. El origen de los flujos colimados es usualmente atribuido a la evolucion de la
estrella central en la PN en un sistema binario en el que se forma un disco de acrecentamiento

tras la fase de envoltura comtn (Soker v Livi(], |]_9_9_4; |Sg_ke.r.|, |]_9.9_d), o bien a la influencia

de campos magnéticos (Garcia-Segura, [1997; [Garcia-Segura. et all, [1999). Dado que ambos

mecanismos pueden cooperar en la formacion de flujos colimados, existen también modelos

donde la binariedad y los campos magnéticos son compatibles (IG.aLCia.;S.ngJ.La._;LLé.p.azl, |2.(l0.d)

1.3.2. Morfologia

Una complicacién que hay que tener en cuenta al determinar la morfologia de una PN es
que ésta depende de la resolucion espacial con la cual el objeto fue observado y de la longitud
de onda utilizada. En otros casos una fortuita orientacién relativa de una PN puede dar lugar
a una clasificacion morfologica errénea, como en las PNe tipo anillo (p.ej. SuWt 2, m

)), que podrian ser en realidad PNe bipolares observadas en la direccion de la linea de
vision. Para determinar univocamente la estructura de la nebulosa, la informaciéon morfologica
se combina con observaciones cinematicas de las PNe, lo que permite confeccionar modelos
tridimensionales de la distribuciéon del gas, y contribuir de esta manera al entendimiento de
los mecanismos de pérdida de masa por parte de la estrella progenitora (IMj.ta.nd.a._&t_a.]J, |].9.9.Ei;
Steffen y Lopez, 2006).

El amplio rango dindmico de las iméagenes observadas de PNe con detectores CCD han
revelado una estructura muy rica. Ademaés de la envoltura brillante, se pueden observar estruc-
turas externas de bajo brillo superficial. Estas estructuras fueron etiquetadas como céscaras
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externas “Tipo I(i’zafo;‘jTipo IT” por (Chu et all (|l9_9_7|) y “céscara interna, intermedia y halo” por
Guerrero et all ).

En un modelo 1-D, el anillo puede ser identificado como la envoltura de alta densidad
comprimida por la burbuja caliente, la cédscara como la extension del frente de ionizacién, y
el halo como el remanente del viento de la AGB. Estas estructuras pueden cambiar con el
tiempo segin la estrella evoluciona, por ejemplo, “la recombinacién de halos” puede emerger
cuando la luminosidad estelar estd empezando a declinar m ).

Las clasificaciones de PNe vienen acompanadas frecuentemente de datos mas precisos de
la estructura de la nebulosa, con detalles tales como la presencia de chorros y estructuras
filamentosas.

1.3.2.1. Clasificacién Morfolégica

Empezando con el trabajo de Curtis (1918), han existido muchos intentos de clasificacion
morfologica de las PNe. Sin embargo, todas los esquemas de clasificacion sufren de los mismos
problemas:

= Dependencia con la sensitividad: una exposiciéon profunda puede revelar estructuras
mas tenues, las cuales cambian la clasificacion de las PNe. Por ejemplo, el cinturén de
una nebulosa bipolar podria clasificarse como eliptica si los 16bulos bipolares son muy
débiles para ser detectados. NGC 650-1, Sh 1-89 y SaWe 3 son algunos ejemplos donde
su naturaleza bipolar fue descubierta como resultado de imagenes profundas con CCD.

= Dependencia con la linea de emision observada: la morfologia de las PNe observadas en
lineas de diferentes iones no es necesariamente la misma, como resultado de la estructura
de ionizaciéon y efectos de estratificacion.

= Efectos de proyeccion: las clasificaciones morfolégicas describen la estructura aparente
bidimensional, y no las estructuras intrinsecas de las PNe.

La gran variedad de formas observadas en las PNe puede requerir distintos mecanismos
para explicar estas morfologias. Primero, sin embargo, deben establecerse algunas clases co-
munes para distinguir entre estos mecanismos. De acuerdo con el catalogo de clasificacion del

IAC (Manchado et all, 1996) las formas morfologicas estan divididas en las siguientes clases:

» (R) PNe redondeadas: sin ninguna desviacion evidente de la simetria.

» (E) PNe elipticas: muestran una clara desviacion de la simetria redonda, con dos ejes
de simetria.

» (B) PNe bipolar: muestran una fuerte desviacion de la simetria circular con dos l6bulos
y un anillo que definen un eje de simetria.

» (Q) PNe cuadrupolar: con un anillo y dos pares de lobulos.

= (PS) PNe con simetria de punto o central: muestran componentes morfologicas que son
simétricas con respecto a su centro geométrico.

s (I) Irregulares

Un ejemplo de PN con simetria redonda y otra bipolar se muestran en la Figura
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(a) (b)

Figura 1.6: Algunos ejemplos de PNe. (a) A 30 (Abell 30) con simetria redonda. (b) M 2-9
(Butterfly Nebula) con simetria bipolar

1.3.2.2. Microestructuras

Observaciones recientes, en particular imégenes de alta resolucién obtenidas con el HST
)
(Gongalves et all, 2001), han descubierto un nimero de microestructuras mas alla de las es-
tructuras béasicas descritas arriba.

= FLIERSs y jets: Los FLIERs son pares de pequenios y brillantes knots de gas de baja
excitacion encontrados a lo largo del eje mayor de las PNe (IB.a.].i.Qk_QLal], |].El9}j) mientras
que los jets son estructuras lineales (el término jet suele reservarse para aquellos casos
en los que hay informacion cinemética). La existencia de estas componentes sugiere que
el flujo podria ser colimado en lugar de esférico.

= Flujos colimados: algunas PNe tienen formas extremas bipolares o cilindricas, sugiriendo
que su morfologia estd formada por un flujo colimado.

= Estructuras de punto simétricas: pares de puntos simétricos de “knots” en una estructura

en forma de S. En ocasiones se interpretan como BRETS (Bipolar Rotating Episodic Jets)

que son flujos colimados bipolares de alta velocidad, con pérdida de masa de cardcter

episodico (e.g. KjPn8, [Lopez et all (1993); NGC 6884, Miranda. et all (1999). Este tipo

de morfologia sugiere la existencia de més de un eje polar y el cambio en la direccion

I%lujo con el tiempo (e.g. NGC 2440, (Lopez et all, [1998); M1-37 y He2-47, (Sahai,
).

s Anillos y arcos: Arcos de forma casi perfectamente circular y con una separacion rela-
tivamente uniforme que envuelven la nebulosa central. Estas estructuras se originan en
la fase AGB. La coexistencia de estas caracteristicas perfectamente circulares con l6bu-
los bipolares sugiere que los arcos son proyecciones en el cielo de cascarones esféricos.
Mecanismos posibles para la creacién de tales arcos incluye inestabilidades dindamicas
en el viento de la AGB (|Deanh] m ), perturbaciones por una companera binaria

%Lmd&m_m [1999) y ciclos magnéticos (Sokel, 2000; Garcia-Segura. et all,
).
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Figura 1.7: El viento estelar rapido se expande libremente hasta que alcanza el choque interno.
La envoltura (cascaron PNe) se expande por la presion del gas a altas temperaturas que emite
en rayos X.

1.3.3. Modelo ISW (Interacting Stellar Wind)

El modelo ISW de vientos estelares en interaccion (del inglés, Interacting Stellar Wind
descrito en §1.2) fue propuesto por Kwok et all (IlQJﬂ) Es el modelo més aceptado hoy dia
para explicar la transicion de estrella en fase AGB a PN. Segun el modelo ISW, una PN es
el resultado de la interaccion entre dos vientos. El primero de ellos es un viento lento y denso
que caracteriza la pérdida de masa en la fase AGB (v~10kms™!, M~1075Mgano~!) y que
se mantiene activo hasta que la estrella expulsa totalmente sus capas més externas. El otro
viento es posterior y procede del niicleo expuesto de la estrella, que inicia una eyeccién de masa
rapida y tenue (v~103kms™!, M~10"8Mgano!). Este viento actua como un “quitanieves”
cuando encuentra el material expelido anteriormente de la estrella. De la interacciéon de ambos
vientos resulta la formaciéon de un frente de choque, dando como resultado una envoltura de
mayor densidad que se expande con una velocidad de ~30 kms™! y que es fotoionizada por la
radiacion ultravioleta procedente de la estrella central. Los electrones liberados interaccionan
con otros iones mediante procesos libre-libre y de recombinaciéon en cascada, produciéndose
radiacion de menor energia que se detecta como la PN. Como el material externo tiene una
densidad mucho menor y es superado por el brillo de la nebulosa interna densa, la envoltura es
dificil de detectar. En la Figura [ se ilustra esquematicamente la formacion de una nebulosa
segun este modelo.

Una PN es un sistema dindmico cuya evolucién esta estrechamente acoplada a la evolucion
de la CS a través del flujo del continuo estelar ionizante, de la pérdida de masa y velocidad
del viento de la CS y la interaccion del viento. La apariencia y estructura de una PN reflejan
el acoplamiento dinamico y la evolucién de la ionizacién de la nebulosa. La naturaleza depen-
diente del tiempo de la evolucién de una PN fue incorporada en muchos de los tratamientos
simétricamente esféricos del modelo ISW. Estos modelos revelan una estructura compleja
de densidad, velocidad y temperatura segin la nebulosa evoluciona, dR&LiDQILQ_&t_&U, |L9.9.d;
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hLﬂlaALe.r_e.t_al], |2110_4).

El modelo ISW supuso un gran avance, puesto que permitio relacionar las PNe con la fase
previa de la evolucién estelar, la fase AGB. Del mismo modo reproduce correctamente ciertas
caracteristicas de las PNe tales como la densidad o la velocidad de expansién, y explica
coherentemente la formacion de PNe con simetria esférica. La terminologia més detallada
de las PNe fue dada por [Frank et all (1990), quien unificé los términos “nicleo interno (inner
core)”, “anillo brillante (bright rim)”, “céscara (shell)”, “corona (crown)”, “borde (edge)”, “halo y
halo iluminado en el limbo” para describir las caracteristicas morfologicas observadas. Mientras
tales estructuras de miultiples céscaras son dificiles de entender en el modelo clasico, ellas
pueden ser reproducidas cuando la evolucion de la estrella central es incorporada en el modelo
ISW (Mellemal, 1994; Steffen et all, [1998; [Corradi et all, 2000). Sin embargo, las iméagenes de
PNe, cada vez con mejor resoluciéon espacial pusieron de manifiesto que las PNe con simetria
esférica suponian una excepcion, puesto que la mayoria de las PNe muestran una morfologia
eliptica o bipolar, con un eje de simetria claramente definido (ver imagenes de (@%),
Schwarz et all (1992); Manchado et all (1996)). Esto llevo a Bruce Balick en 1987 a presentar
su generalizacion del modelo de ISW conocido como GISW (del inglés, Generalized Interactive
Stellar Winds).

1.3.4. Modelo GISW (Generalized Interacting Stellar Wind)

En el modelo GISW, Balick introdujo como novedad un gradiente de densidad en el viento
lento, de tal modo que la pérdida de masa en la fase AGB no es iso6tropa, sino que se produce
preferentemente en el ecuador. Este disco o toroide ecuatorial seria, pues, el encargado de
desviar la eyeccién de materia, formando nebulosas con simetria axial, de morfologia eliptica
o bipolar segtin sea menor o mayor el contraste de densidad entre el ecuador y los polos.
Las PNe esféricas representarian el caso de la eyeccion isétropa de la envoltura de la estrella
gigante progenitora. Simulaciones puramente hidrodindmicas en el marco del modelo GISW
(Icke et all, [1989; Mellema y Frank, [1997), asumiendo un perfil de densidad en el viento de
la AGB dependiente de la latitud, reproducen satisfactoriamente la morfologia a gran escala
observable en PNe.

Varios modelos se han propuesto para explicar la simetria axial del viento AGB, aunque
se pueden agrupar en dos tipos. Por un lado tenemos los modelos que consideran el efecto
de la interaccion entre las componentes de un sistema binario (Morris, [1987; Soker y Livid,
@) En estos modelos, el sistema binario estaria compuesto por una estrella gigante y una
compainera enana. El material expulsado por la gigante es atrapado en un disco de acreci-
miento en torno a la estrella enana. El ritmo de pérdida de masa de la estrella gigante se
hace tan alto que se forma un disco o envoltura comin que circunda el sistema binario. El
material acumulado en el plano de acrecimiento formaria el disco colimador de la estructura
con simetria axial de la PN. El otro tipo de modelos se basa en la acciéon del campo magnéti-
co, considerando también la rotacion estelar rapida (IB.QZ;LCZka._;LEr_a.n.Qd, 11996; |G.a.r.m'.a.;s.egu.r.d,
|]__9_a), de manera que se define un eje de simetria en la PN. Hay que decir que estos dos tipos
de modelos no son excluyentes entre si. Morfologias nebulares més complejas (simetria pun-
tual, PNe cuadrupolares, jets o flujos colimados, etc) podrian ser potencialmente explicadas
mediante una combinacién adecuada de binariedad y campos magnéticos. Existen evidencias
observacionales de la existencia del contraste de densidad en nebulosas protoplanetarias (PP-
Ne), objetos en la transicion de las fases AGB y PN e inmediatas predecesoras de las PNe

(e.g.[Sahai et all (2008); IChesnean et_all (2007)). Imagenes recientes de NPPs han encontrado
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que muchas de ellas poseen morfologia bipolar. Algunas NPPs y PNe jovenes tienen l6bulos
altamente elongados, sugiriendo que el viento rapido esté siendo colimado por un disco.

1.3.5. Espectros y SED (Spectral Energy Distribution)

Desde hace un tiempo relativamente corto se ha podido observar un ntimero significativo
de PNe en un amplio rango espectral, cubriendo desde los rayos X hasta radio, lo que ha
permitido un estudio sistematico de su distribucion de energia (SED, del inglés Spectral Energy
Distribution). Una PN es un sistema formado por una estrella central, una nube de gas ionizado
y una envoltura de polvo. El continuo de la estrella puede aproximarse por la emisién de un
cuerpo negro a una temperatura que puede ir desde los 30.000 K a los 200.000 K. La emision de
la nebulosa ionizada estd dominada por transiciones ligado-libre, libre-libre, continuo de dos
fotones y lineas de emision producto de la recombinacion de iones excitados colisionalmente.
Finalmente la emisién del polvo queda bien representada por un continuo térmico de ~ 100
K.

El espectro optico de una PN consiste de lineas de emisién y de un continuo. Este es-
pectro refleja las condiciones fisicas de la nebulosa, especialmente la temperatura y densidad
electronicas, la abundancia de los elementos y el campo de radiaciéon de la estrella central.
El espectro de lineas de una nebulosa de baja densidad, en particular de una PN, puede ser
dividido en dos grandes grupos: a) aquellas lineas formadas por recombinacion de iones a
través de la captura de un electron por un ion cargado positivamente; y b) aquellas lineas
formadas por la excitacion colisional de un atomo o ion (usualmente por un electrén) seguida
por emision esponténea. La absorcion de lineas de radiaciéon por parte de la nebulosa se con-
sidera despreciable para todos los niveles de energia n>2, debido a la muy baja poblaciéon de
estos niveles en las condiciones nebulares.

El mecanismo mas importante de formaciéon de lineas de los elementos mas pesados que
el hidrogeno y el helio es la excitacion colisional. Las lineas formadas por este proceso suelen
ser tan intensas como las propias lineas del hidrégeno, a pesar de la abundancia muchisimo
menor de los elementos involucrados, pues los procesos colisionales son usualmente algunos
ordenes de magnitud mas rapidos que los procesos de recombinaciéon radiativa. Las lineas
excitadas colisionalmente pueden ser tanto permitidas como prohibidas; estas tultimas tienen
una probabilidad de transicion de 5 a 10 6rdenes de magnitud inferior al de las lineas permi-
tidas. Sin embargo, las lineas prohibidas dominan el espectro de una PN por dos razones: a)
la configuraciéon del nivel fundamental de muchos iones tiene niveles de energia separados por
una pequena diferencia (del orden de kTp), por lo que la radiacion emitida se da fundamen-
talmente en la region del optico y el ultravioleta cercano (ver Figura [[H), en tanto que las
transiciones permitidas son frecuentemente de mayor energia, lo que hace que aparezcan en
el ultravioleta lejano; b) la densidad electronica es tan baja que la desexcitacion colisional es
muy baja, permitiendo la desexcitacion radiativa. Los elementos mas abundantes, como el C,
N, O, etc., y sus iones tienen transiciones permitidas lejos del nivel fundamental y no pueden
ser excitados por choques de electrones. Sin embargo, estos mismos elementos tienen niveles
energéticos con un mismo valor de n, pero con diferentes valores de [. Estos términos son
estados metaestables muy bajos, generalmente divididos en varios niveles; las transiciones D
— P se llaman nebulares, las S — D aurorales, y las S — P transaurorales. Por ejemplo
las transiciones del O 111 y el N 11 corresponden a la configuracion PN?, en tanto que las
transiciones del O 11y el N 1 corresponden a la configuracion PN3.

Los mismos procesos fisicos que afectan a hidrégeno y helio también ocurren en elementos
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Figura 1.8: Diagrama de niveles de energia que muestra los seis niveles mas bajos del ion
[O 111]. Se indican las longitudes de onda de las lineas observadas mas importantes.

més pesados. En estos casos ademés hay un ntimero de otros procesos que son importantes,
como la recombinacion dieléctrica o la fluorescencia, donde la longitud de onda de los fotones
producidos por un ion coinciden con la transiciéon de otro.

Finalmente, las PNe también emiten un continuo de radiaciéon en todo el rango de lon-
gitudes de onda, desde el ultravioleta lejano hasta el radio. La causa de esta emision en la
region del 6ptico es principalmente la interaccién entre electrones e iones de hidrégeno y de
helio (transiciones libre-ligado, libre-libre y continuo de dos fotones). Un tratamiento mucho
més detallado de la emisiéon de energia, tanto de lineas como del continuo en las nebulosas
planetarias, puede verse en [Pottasch M)

Debemos notar que el continuo correspondiente a la region del infrarrojo lejano no puede
ser explicado por procesos asociados a atomos de hidrogeno o helio. El sorprendente aumento
en la emision nebular que se observa a partir de los 8 pm y que tiene su méximo entre 20
y 40 pm se debe a emisiéon térmica de polvo. Hacia longitudes de onda mayores, el espectro
en radiofrecuencias de las PNe es una importante fuente de informacién ya que, a estas
frecuencias, son Opticamente delgadas. El continuo nebular es casi enteramente el resultado
de transiciones libre-libre originadas por el paso cercano de un electréon a un protén o a un
ion de helio. El modelado de esta emisiéon se ajusta muy bien a las observaciones a partir de
la longitud de onda de 1mm.

1.3.6. Distribucién en la Galaxia de PNe
Se conocen unas 3000 PNe en nuestra galaxia (Parker_y Normand, 2003) aunque el namero

total estd atin por determinar, se predicen cantidades que van desde 6000

M) hasta 80000 (IEI‘.M&I‘JS.&II |2.0_0_d lo que implicarfa que un gran ntmero de PNe

permanecen aun sin descubrir. El pr1nc1pa1 obstaculo para encontrar nuevas PNe es la alta
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extincion interestelar que existe en el plano galactico, especialmente hacia el centro de la
galaxia; la extincion impide detectar los objetos oscurecidos por polvo mediante la técnica
estandar de utilizar filtros centrados en las lineas espectrales mas intensas del rango 6ptico,
por ejemplo [O 111] a 5007 A 6 Ha. Por otra parte, las PNe estan fuertemente concentradas
hacia el disco y nicleo de la Galaxia (IIQ)h.Q.LLL&L;LKJ.L&h], |20.0.]]), pero la distribucién espacial es
desconocida, lo que impide que sea comparada con la distribuciéon observada en otras galaxias.
Las observaciones indican que no hay una clara evidencia de que las PNe se concentren en
los brazos espirales de la galaxia (Em, M), contrariamente a lo que se sospechaba.
No so6lo en nuestra galaxia se han observado PNe, sino también en galaxias del Grupo Local
(Fard et all, 2002), especialmente en las Nubes de Magallanes m, ); incluso se han
descubierto PNe intra ciimulos de galaxias (tEaLdm_ei.&ﬂ, |20_0£i), lo que da cuenta de una antigua
interaccion entre galaxias.

En imagenes de alta resolucién tomadas por el HST de PNe en las Nubes de Magallanes se
encontro que éstas tienen las mismas clases morfologicas que las galacticas, lo cual sugiere que
han sufrido similares procesos de formaciéon. Exploraciones intensivas de ciimulos globulares
han revelado Gnicamente 4 PNe en estos cimulos. Esto no es inesperado, ya que los ciimulos
globulares son viejos y contienen principalmente estrellas de poca masa. Como las PNe son
el resultado de la pérdida de masa de la AGB, la tasa de nacimiento (~ 1 PN por afio),
podria ser una funcién de la metalicidad y podria diferir en distintos ambientes galicticos.
Imagenes de banda ancha en la linea de [O 111] han identificado PNe en galaxias tan lejanas
como el ciimulo de Virgo, y observaciones espectroscopicas han mostrado que PNe en galaxias

externas son similares a las PNe galacticas (hﬂalsh_at_al], 11999; Richer et all, |20J_d)

1.3.7. Propiedades de las estrellas centrales

Las CS de las PNe tienen temperaturas superficiales por encima de los 25000 K. La
alta intensidad del campo de radiaciéon fotosférica de tales estrellas produce dos dificultades
mayores para la construccion de modelos atmosféricos:

= Desviacion del equilibrio local termodindmico (LTE), implicando que las poblaciones en
los niveles de energfa de los diferentes iones y atomos son determinados predominante-
mente por transiciones radiativas y no por transiciones colisionales.

» Sustanciales flujos de masa (vientos estelares) como consecuencia de la transferencia
del momento de los fotones al gas cuando la radiacion es absorbida en las capas més
superficiales de la estrella. Es el impacto de este viento estelar sobre la materia mas
lenta previamente eyectada por la estrella en su fase de gigante roja el que produce las
caracteristicas morfologicas de las PNe.

Para tratar con los problemas anteriores es necesario formular modelos de atmosferas
estelares hidrodinamicas, extendidas esféricamente y resolver los problemas de formacion de
las lineas espectrales involucrando muchos niveles atémicos.

1.4. Astronomia de rayos X (Origen y primeras observaciones)

La astronomia de rayos X tuvo sus origenes en 1885 cuando Rontgen descubrié una radia-
cion a la que llamo6 X. Esto supuso el comienzo de una nueva revolucion cientifica, el desarrollo
de la Teoria Cudantica de la materia y el conocimiento de la estructura del atomo.
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La astronomia en rayos X tuvo sus comienzos en 1958, cuando el Sol fue observado en estas
longitudes. Posteriormente, en 1962, enviaron el cohete Aerobee, con la finalidad de captar
los eventuales rayos X producidos por el impacto de la radiaciéon solar con la superficie de
la Luna. Los astrénomos se sorprendieron al encontrar que la radiaciéon buscada no aparecia;
en cambio, localizaron una potente fuente de rayos X hacia el centro de nuestra Galaxia, en
direccién a la constelacion del Escorpion, que luego fue bautizada como Scorpius X-1.

Los rayos X tienen longitudes de onda comparables al tamano de un atomo los convierte
en la herramienta més adecuada para estudiar la estructura atémica. A pesar de su capacidad
para atravesar gran cantidad de materiales, la radiacién X emitida por los astros con energia
tipicamente menores que, por ejemplo, la radiacién usada en medicina para obtener radiogra-
fias, es incapaz de llegar a la superficie de la Tierra debido a la existencia en las capas altas
de gases que la absorben. Por lo tanto el desarrollo de esta rama de la Astronomia ha estado
supeditado al avance de la tecnologia aeroespacial.

El origen de la Astronomia de rayos X podria situarse en 1938, cuando varios cientificos
sugirieron que la ionosfera terrestre era el resultado de la ionizacion que producian en las capas
altas de la atmosfera las radiaciones X y ultravioleta de la corona solar. Esta hipdtesis pudo
probarse once anos después gracias a las posibilidades que ofrecian los cohetes V-2 (antigiios
cohetes militares alemanes) capaces de elevarse mas que los globos y de transmitir los datos
durante el vuelo antes de caer de nuevo a la superficie. En 1962 un grupo de cientificos indus-
triales de Cambridge, Massachussets, disen6 un experimento para probar varios detectores de
rayos X que estudiarian la fluorescencia de rayos X solares producida por la Luna por medio
de un pequeno cohete que podia permanecer unos minutos fuera de la atmosfera. Aunque el
experimento fue un éxito, no detectaron rayos X de la Luna, pero si detectaron la primera
fuente de rayos X fuera del sistema solar, Sco X-1 en la constelacion de FEscorpion junto
con una radiacion de fondo observada cuando los detectores no apuntaban a ningtn objeto.
Los primeros calculos mostraron que el brillo integrado de la radiacién del fondo de rayos
X era 1000 veces mas intenso que la del Sol. Nada parecido habia sido predicho por ningin
astronomo y la fascinacion inicial por este insélito descubrimiento guié a varios astréonomos
a iniciar propiamente el campo de la astrofisica de rayos X. Tan solo tres afios mas tarde y a
pesar de las grandes dificultades tecnologicas, ya se conocian mas de treinta fuentes emisoras
de rayos X fuera del sistema solar.

Tras varios anos de importantes avances tecnologicos y cientificos, en 1970 fue lanzado
desde Kenia el primer satélite dedicado integramente a la astronomia de rayos X, el Uhuru,
cuyo principal objetivo era generar el primer catélogo del cielo completo en rayos X. En los
siete anos que siguieron al lanzamiento del Uhuru, otros satélites con detectores de rayos X
fueron puestos en orbita: Copernicus, los Orbiting Solar Observatories, el Vela 5-A, el aleméan
ANS, el britanico Ariel V, el SAS-C y el japonés Hakucho. Agosto de 1977 marco el fin de
la era de los pequenos satélites espaciales, con el lanzamiento del HEAO-1 (High Energy
Astrophysics Observatory) a bordo del cual iban instrumentos capaces de localizar las fuentes
de rayos X, estudiar su variacién temporal y ver la distribucién de su emisién en un amplio
rango de energias.

El 13 de Noviembre de 1978 se lanz6 el HEA(O-2, més conocido como Einstein, el primer
satélite con un verdadero telescopio de rayos X capaz de focalizar estos fotones y que disponia
de la resolucion espacial (~ 1’) necesaria para encontrar la contrapartida de las fuentes en otras
longitudes de onda. El telescopio que llevaba constaba de dos espejos concéntricos, el mayor
de 58cm de didametro, y tenfa cuatro instrumentos detectores. Durante aproximadamente dos
anos y medio, Einstein detecté miles de nuevas fuentes y produjo una gran cantidad de
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resultados.

Tras Einstein, otros satélites han sido lanzados por diferentes paises para explorar el cielo
de rayos X, EXOSAT, Ginga, ROSAT, ASCA, XTE, SAX y, mas recientemente, Chandra
y XMM-Newton, la mayoria dotados ya de telescopios. Con ellos ha sido posible realizar
exposiciones profundas, muestreos de todo el cielo y estudios de las fuentes emisoras de rayos
X en una amplia banda de energia, lo que ha permitido aumentar el conocimiento de los
procesos de emision y de la naturaleza de las fuentes y el fondo difuso.

El nimero de fuentes de rayos X que encontramos en el Universo es muy abundante y
diversa. La astronomia de rayos X es una disciplina joven y que se enfrenta a problemas
nunca antes planteados por la astronomia clésica. Estos problemas entran en el campo de
muchas otras disciplinas, pero todas ellas relacionadas con diferentes aspectos de la fisica.
La comprension de los estados extremos de la materia, representados por las estrellas de
neutrones, los agujeros negros, los haces de particulas emitidos a velocidades relativistas por
los quasares o el entendimiento de la materia oscura, son algunas de las grandes cuestiones
que llevaran a un entendimiento mas completo de la realidad fisica que nos envuelve.

1.4.1. Observatorios: Einstein, ASCA, ROSAT, Chandra y XMM-Newton

1.4.1.1. Descripcion de los detectores

La evolucién experimentada por los instrumentos de observacion de los satélites de rayos X
afecto tanto a la forma de recoger y focalizar los fotones como a las propiedades de los detec-
tores con que dichos fotones interaccionan. Los primeros satélites destinados a la astronomia
de rayos X (Uhuru, HEAO-1) colocaban colimadores sobre los contadores proporcionales que
actuaban como detectores para mejorar la resoluciéon angular. Estos colimadores eran simple-
mente unas laminas metalicas que producian un patrén de difracciéon dependiente del tamano
y posicion de la fuente. Sin embargo, debido a que este mecanismo limita la zona del cielo
desde la que pueden llegar fotones al detector, se pierde toda la informacién espacial por lo
cual no es posible la obtencién de imagenes. Los detectores dotados de rejillas recogen una
sola medida en toda la superficie de coleccién, enmascarando la informacion angular en escalas
menores que la apertura angular del colimador. Las caracteristicas que podrian resumir toda
la clase de instrumentos colimadores utilizados en los satélites son:

= Resolucion angular limitada.
= Sensibilidad moderada.

= Susceptibilidad a la confusion de fuentes en escalas angulares de unos pocos grados.

Paralelamente al desarrollo de los colimadores se iba avanzando en el desarrollo de sistemas
de focalizaciéon de rayos X basados en la idea de que los rayos X pueden focalizarse por reflexion
si inciden en la superficie reflectora de forma rasante, a diferencia de los telescopios 6pticos
donde la incidencia es perpendicular. La forma de las superficies reflectantes de los telescopios
de rayos X son similares a tubos cilindricos con las caras internas siguiendo curvas parabdlicas
e hiperbdlicas. La ventaja de este sistema es la posibilidad de obtener imégenes al preservar
la informacion acerca de la direccién de incidencia de los fotones. El rango de energias en
que trabajan estos telescopios es menor al de los instrumentos colimadores debido a que los
fotones de muy alta energia atraviesan los espejos, pero no son reflejados.

Independientemente de cudl sea la técnica observacional utilizada para explorar el cielo
de rayos X, el resultado de la medida depende finalmente de las propiedades del detector con
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el que interaccionan los fotones colimados. Entre los detectores empleados en las misiones
espaciales mas relevantes se encuentran los contadores proporcionales, las placas microcanal
y los detectores de estado solido.

Los contadores proporcionales contienen un volumen de gas en los cuales se mantiene
una, diferencia de potencial entre dos electrodos. La radiacién que entra en el detector ioniza
el gas en su recorrido y los electrones producidos son atraidos hacia el electrodo positivo.
El tamano del pulso de salida del contador es proporcional al niumero de pares electron—ién
originados por la ionizacion y por tanto también a la energia de la radiacion. Los IPCs (Imaging
Proportional Counters) son contadores proporcionales capaces de registrar la posicién de
cada foton incidente, por lo que pueden construirse imégenes bidimensionales. Los SPCs
(Scintillation Proportional Counters) son contadores proporcionales de gas centelleante que
consiguen una resolucion en energias doble que la de los contadores convencionales.

Las placas microcanal (MCP) son dispositivos para producir imagenes de alta resolucion
(elemento de resolucion de 12-25 pm), pero carecen de respuesta espectral. Los fotones de
rayos X incidentes golpean la superficie frontal de una delgada capa de cristal formada por un
numero muy elevado de tubos de calibre muy fino, generalmente alineados perpendicularmente
a la superficie. Los electrones secundarios que se producen son acelerados hacia los tubos por
el voltaje aplicado, golpeando las paredes y produciendo una cascada de electrones. La senal
producida, con un factor de multiplicacion de la carga de hasta 10 (si las placas microcanal
estan colocadas en linea), se lee en un anodo resistivo situado detrés de la placa.

Los detectores de estado sdlido (CCD) para astronomia estan formados por una superficie
de mintisculos pixeles depositada sobre una fina capa de un material semiconductor, gene-
ralmente silicio. Cuando la luz incide en esta superficie, cada pixel responde a los fotones
recibidos con la produccion de electrones. La carga eléctrica se genera en cada pixel de forma
proporcional a la cantidad de radiacién incidente. Tras una exposicion, los “paquetes” de carga
son extraidos de la superficie y la carga acumulada en cada pixel leida fila a fila. La ventaja
de este tipo de dispositivos es su mayor eficiencia cuéntica, la linealidad de su respuesta, su
estabilidad durante largos periodos de tiempo y su amplio rango dindmico. En Astronomia
de rayos X, no es preciso que integren porque un fotén a estas energias produce suficiente
carga eléctrica para ser medido de forma individual. Por tanto, las CCDs proporcionan la
energia, posicion y tiempo de llegada de cada fotén de rayos X y son el detector preferido en
la actualidad.

1.4.1.2. Breve resena de observatorios de rayos X

HEAO-2 Einstein

El HEAO-2, lanzado por la NASA en Noviembre de 1978 y rebautizado Einstein Obser-
vatory ya en Orbita, fue el primer telescopio verdadero de rayos X, con una resolucién angular
de unos minutos de arco, un campo de visiéon de decenas de minutos de arco y una sensibilidad
~100 veces mayor que cualquier otra misién previa. Estuvo en o6rbita hasta Abril de 1981 y
constaba de cuatro instrumentos:

» IPC (Imaging Proportional Counter) era un contador proporcional sensible a la posicion
con buena eficiencia, cobertura total del plano focal y resolucion espacial y espectral
moderadas.

» HRI (High Resolution Imaging) era una placa microcanal capaz de proporcionar alta
resoluciéon temporal y espacial sobre los 25’ centrales del plano focal, pero sin resolucion
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espectral.

» SSS (Solid State Spectrometer) era un detector de estado solido criogénicamente enfriado
colocado en el foco del telescopio con muy buena resolucién espectral, limitada por el
ruido y préacticamente independiente de la energia en el rango 0.5-4.5 keV.

» MPC (Monitor Proportional Counter) era un contador proporcional colimado y con una
resolucion ~20 % a 6 keV.

ROSAT

El observatorio de rayos X ROSAT (ROntgen SATellite) lanzado en Junio de 1990, fue el
resultado de un programa de colaboracion entre Alemania, USA y Gran Bretana. El equipa-
miento cientifico lo constituyen dos experimentos, el X—Ray Telescope XRT y la Wide Field
Camera (WFC). El XRT consta de un conjunto de 4 espejos anidados y dos instrumentos en
su plano focal: el HRI, muy parecido al de Einstein, aunque con mayor eficiencia de deteccion,
y los PSPC, contadores proporcionales sensibles a la posicién. EI HRI estd formado por dos
placas microcanal en cascada, tiene poca resolucién en energias y una resolucién temporal
del orden de 61 ps. El primero de los PSPC utilizado fue el PSPC-C, destinado a la fase de
verificacién y a gran parte del muestreo completo del cielo (“All-Sky Survey”) hasta que se
produjo su destruccién el 25 de Enero de 1991, siendo reemplazado por el PSPC-B con el que
se realizaron observaciones puntuales de fuentes. La WFC consta de tres espejos anidados que
focalizan los rayos X de muy poca energia y los UV lejanos en una placa microcanal.

ASTRO-D ASCA

El satélite ASCA fue la cuarta mision de astronomia de rayos X japonesa. Lanzado en
Febrero de 1993, se perdi6 el control en 2000 y reentré en la atmosfera en Marzo de 2001.
ASCA estaba equipado con 4 telescopios de rayos X de gran area. En el foco de dos de ellos se
encuentran los GIS (Gas Imaging Spectrometer, Ohashi et al. 1991), contadores proporcionales
por centelleo de gas, y en el foco de los otros dos los SIS (Solid—state Imaging Spectrometer,
Gendreau 1995), camaras CCD. ASCA fue la primera mision de astronomia de rayos X que
us6 CCDs.

CHANDRA

El observatorio de rayos X Chandra (CXO, Chandra X-Ray Observatory) combina un efi-
ciente telescopio de rayos X de alta resoluciéon con instrumentos de imdagenes y espectroscopia
de avanzada tecnologia. El telescopio fue lanzado por NASA con éxito a bordo del trans-
bordador espacial Columbia el 23 de Julio de 1999 y llamado asi en honor del fisico indio
Subrahmanyan Chandrasekhar.

La orbita del satélite Chandra es altamente eliptica, 133.000 km y 16.000 km de apogeo
y perigeo, respectivamente, con lo que se consigue estar mas de un 85 % del tiempo orbital
de 64 horas y 18 minutos por encima de los cinturones de radiacion terrestre de Van Allen.
De este modo se consiguen observaciones ininterrumpidas de més de 55 horas, haciendo que
el tiempo de observaciéon sea mas prolongado y efeciente que el de otros satélites situados en
orbitas bajas. Chandra puede observar el cielo en rayos X con una resolucion angular de 0.5
segundos de arco. El sistema del telescopio consiste en 4 pares de espejos y la estructura que lo
soporta. El Observatorio de rayos X Chandra lleva los siguientes instrumentos: Advanced CCD
Imaging Spectrometer (ACIS), High Resolution Camera (HRC), High Energy Transmission
Grating Spectrometer (HETGS) y Low Energy Transmission Grating Spectrometer (LETGS).
En la Figura se muestra el observatorio y varios de sus principales componentes.
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Figura 1.9: Chandra y sus componentes: (1) Camara de orientacion; (2) Modulo espacial;
(3) Paneles Solares; (4) Telescopio; (5) Modulo de instrumentos cientificos; (6) Antena; (7)
Propulsores; (8) Complejo de espejos de alta resolucion (HRMA); (9) Puerta protectora de
radiacion solar.

El instrumento de mayor interés para este trabajo es ACIS. ACIS esta formado por dos
componentes denominadas ACIS-I y ACIS-S (ver Figura [[I0)). La primera consiste en un
conjunto de 4 CCDs que cubren un campo de 16’.9x16".9 y la segunda, con un total de
6 CCDs, cubren un campo de 8.3x50.6. Los detectores de ACIS-I y cuatro de los seis
detectores de ACIS-S reciben iluminacion frontal (FI, Front Illuminated), mientras que los
otros dos reciben iluminacion trasera (BI, Back Illuminated). Los detectores BI son sensibles
a mas bajas energias que los FI y tienen una resolucién energética que es practicamente
independiente de la posicion. Los FI son méas eficaces a altas energias, pero su resolucion
espectral es inferior y varia notablemente con la posicion.

La funcién de los instrumentos es almacenar el niimero, posicion, energia y tiempo de
llegada del fotén incidente. Esta informacion que queda registrada en lo que se conoce como
fichero de eventos, puede ser usada para hacer una imagen en rayos X o para el estudio de las
propiedades de la fuente, tales como su temperatura, a través de su espectro.

XMM-NEWTON

El XMM-Newton (X-ray Multimirror Mission) es un observatorio espacial de rayos X
nombrado en honor de Sir Isaac Newton. Con el nombre preliminar de High Throughput X-
ray Spectroscopy Mission, fue lanzado por ESA el 10 de diciembre de 1999 desde Kourou
por un Ariane 5 y colocado en una Orbita muy excéntrica (Figura [CTI) que le lleva hasta
casi un tercio de la distancia de la Luna, en la que tarda unas 48 horas en completar una
vuelta a la tierra. El satélite pesa 3800 kg, mide 10 m de largo y unos 16 de ancho con
los paneles solares desplegados. Tiene tres telescopios de rayos X (Figura [LTZ), cada uno
con 58 espejos concéntricos tipo Wolter I, disenados de manera que se maximiza su area
colectora. Los espejos de XMM estan entre los de mayor eficiencia jamés desarrollados, lo que
sumado a la elevada sensibilidad de sus detectores le hace capaz de detectar fuentes de rayos X
extremadamente débiles. A cambio no tiene la extraordinaria resolucion espacial de Chandra.
XMM-Newton lleva a bordo los instrumentos: EPIC (European Photo Imaging Cameras)
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Figura 1.10: Diagrama de posiciones de las CCDs en el instrumento ACIS a bordo de Chandra

EPIC-MOS y EPIC-pn, tres camaras de rayos X, RGS (Reflection Grating Spectrometer)
y OM (Optical/UV Monitor). Dada la sensibilidad de EPIC-MOS y EPIC—pn, usaremos

observaciones con estos instrumentos. La forma de estos se puede ver en la Figura [ 13

1.5.

Fuentes de rayos X en el Universo

El origen basico de la emision en rayos X en el medio interestelar se encuentra en la energia
cinética asociada a vientos estelares o material eyectado a altas velocidades. Algunos ejemplos

se dan en:

= Restos de supernovas.

= Burbujas en torno a estrellas masivas (wind-blown bubbles).

= PN: Viento rapido y tenue que choca a un viento lento y denso.

Cuando un viento rapido o flujo colimado choca algiin material mas o menos inerte, de-
posita en él parte de su energia. Si JV es la diferencia entre la velocidad antes y después del
choque, la energia que puede depositar un protén es tal que puede alcanzarse una temperatura:

SiéV >130 kms™!
a ~100 kms !

1
T — §m5V2k‘_1

(1.1)

entonces T >10° K. Por tanto, que la velocidad observada sea superior
es un requisito indispensable para observar emision en rayos X. En una primera



1.5. Fuentes de rayos X en el Universo 21

Scientiflic obServatism

Inalinskion 33°

Figura 1.11: Esquema de la 6rbita de XMM-Newton

aproximacion, el choque ha de ser considerado como adiabatico, aunque algunos procesos tales
como la conduccién de calor y la evaporacion de material en la interfase enriquecen la fisica
del problema. Otra posibilidad es que sea en la onda de choque que se propaga hacia dentro
donde se den las condiciones apropiadas para la emisién en rayos X.

El universo visto en el rango de los rayos X difiere notablemente del observado en el
rango Optico. La cantidad de fuentes de rayos X en el universo es muy abundante y variada
como muestra la Figura [[T4l. Como la emision en rayos X denota siempre la existencia de
particulas de muy alta energia, la imagen del cielo a estas longitudes de onda revela las regiones
del Universo donde las particulas poseen altas energias debido a fuertes campos magnéticos,
explosiones violentas, altas temperaturas o campos gravitatorios muy intensos. Las fuentes
de rayos X mas luminosas en nuestra galaxia son los productos de estrellas masivas que han
colapsado en forma de estrellas de neutrones o agujeros negros. Otras fuentes intensas de rayos
X son las burbujas gigantes de gas caliente producidas en explosiones de tipo Supernova. Las
enanas blancas y el gas caliente de las capas exteriores de las estrellas normales son fuentes
menos intensas de rayos X.

Las atmosferas interiores mas calientes, o coronas, de las estrellas como nuestro Sol, pro-
ducen rayos X. La capa més interna de la atmoésfera de una estrella se conoce como corona y
estd formada por un gas sometido a altas temperaturas. La mayor cantidad de la radiaciéon
emitida por las coronas estelares son rayos X, debido a la alta temperatura a la que esta
sometida. Aunque la emision de rayos X de las coronas supone s6lo un pequeno porcentaje
de la energia total radiada por las estrellas, las coronas estelares son un laboratorio cdésmico
ideal para poder investigar cémo se produce el plasma en la naturaleza y cémo los campos
magnéticos interactiian con él para producir las luminosas protuberancias que pueden emitir
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Figura 1.12: XMM-Newton y sus componentes

tanta energia como un millon de bombas de hidrégeno juntas. Las protuberancias més intensas
pueden alterar las comunicaciones por radio y producir las conocidas auroras boreales

Las binarias de rayos X son las fuentes X més brillantes de nuestra galaxia. Aunque
histéricamente fueron detectadas primero en esta longitud de onda, en realidad pueden emi-
tir radiacién en practicamente todo el espectro electromagnético, desde radio a rayos X. Las
binarias de rayos X son sistemas dobles en los que una estrella y un objeto compacto (agujero
negro o estrella de neutrones) orbitan en torno al centro de masas del sistema; dada la proxi-
midad entre ambos objetos, es posible que una cierta cantidad de gas circunestelar, o parte
de la envoltura estelar de la estrella companera entre en la zona de influencia gravitatoria del
objeto compacto y sea atraida hacia la superficie de éste. En el proceso de acrecimiento de ma-
teria por el objeto compacto, parte de la energia potencial gravitatoria de la materia acretada
es disipada en forma de radiacion electromagnética. La naturaleza de la estrella companera
determina la modalidad de transferencia de masa al objeto compacto, asi como las propieda-
des oOpticas del sistema. Los sistemas binarios de rayos X se han clasificado histéricamente en
funcién de la masa de la estrella compafiera 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 sistemas
jovenes, fundamentalmente localizados en el plano galactico, en los que un objeto com-
pacto, generalmente una estrella de neutrones, orbita una estrella masiva (M>10M)) de
tipo espectral temprano (O/B). En estos sistemas, la emision optica estd dominada por
la estrella masiva. La transferencia de masa al objeto compacto se produce mediante
vientos estelares. El campo magnético de la estrella de neutrones suele ser intenso y
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Figura 1.13: Campo de vision de EPIC-MOS y EPIC-pn respectivamente

canaliza el flujo de materia hacia los polos magnéticos, al chocar contra la superficie de
la estrella de neutrones, convertird su energia potencial gravitatoria en energfa térmica.

= Binarias de rayos X de baja masa: Las binarias de rayos X de baja masa son sistemas
maés viejos, en los que la estrella companera tiene tipos espectrales mas tardios que A, y
masas inferiores a 1M, La distribucién espacial de estos sistemas estd concentrada en
el centro galactico. La transferencia de materia se produce cuando la estrella compaiiera,
al evolucionar en la Secuencia Principal, alcanza la superficie del 16bulo de Roche. Esta
es la superficie equipotencial més pequena que envuelve a los dos objetos. En ella existe
un punto critico, el punto interno de Lagrange, a través del cual la materia puede ser
transferida desde la estrella companera al objeto compacto.

Las estrellas mas masivas de 10M, evolucionan rapidamente hasta producir en su interior
hierro, el més estable de los elementos. Cuando todo el material presente en el niicleo ha sido
ya convertido en hierro, el niicleo colapsa si la masa supera el limite de Chandrasekhar, dando
lugar a una estrella de neutrones o a un agujero negro si la estrella es extremadamente
masiva. La energia liberada en el colapso de las regiones centrales calienta las capas exteriores
de la estrella, que son expulsadas a grandes velocidades (~10.000 kms~!) dando lugar a lo
que se conoce como remanentes de supernovas.

Si la masa del nicleo que queda tras la explosion de una supernova es aun mayor que el
limite de Chandrasekhar (~1.4M), el nucleo no es estable ya que la presion de degeneracion
de los electrones es insuficiente para compensar la fuerte gravedad. Por tanto, el colapso
contintia hasta que la densidad alcanza el valor de 10'7 kg m ™3 y los protones y electrones
se combinan en forma de neutrones. El objeto colapsado se denomina entonces estrella de
neutrones. En los objetos aiin més compactos, la gravedad resulta tan intensa que ninguna
otra fuerza puede impedir que el objeto siga colapsando hasta producir una singularidad (un
agujero negro) de la que no puede escapar la radiacion electromagnética. Los agujeros negros
se detectan por la emision principalmente en rayos X de la materia que cae hacia ellos mientras
gira rapidamente alrededor del agujero en un disco de acrecion.

Las galaxias son fuentes espacialmente extensas en las que la emision de rayos X procede
de las fuentes discretas (binarias de rayos X, SN y SNR, coronas estelares, poblaciones estelares
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Sky Map of X-ray Sources in Galactic Coordinates
Roaat WGACAT, HEASARC)

Figura 1.14: Mapa de las fuentes de rayos X detectadas en el universo.

muy jovenes, etc), de componentes gaseosas, en el caso de las galaxias activas, de la region
del niicleo. Las fuentes de rayos X més brillantes en las galaxias se encuentran en los brazos,
discos, bulbos y ctmulos globulares de las galaxias espirales (Eabbiand, [1989).

El cometa LINEAR es conocido por haber explotado cuando pasé cerca del Sol en Julio
de 2000, aunque el evento no es comparable con una llamarada solar o una explosiéon de
supernova. Esta explosion no fué un evento tan violento como para esperar una gran emision
de rayos X. Sin embargo, las imdgenes enviadas por Chandra revelan un resplandor en rayos
X rodeando la parte del ntcleo cometario orientada hacia el Sol. El frio nucleo es invisible
en las longitudes de onda correspondientes a los rayos X, pero el gas que lo rodeaba emitia
rayos X de forma altamente variable (Figura [[T3]). La interaccion entre el viento solar, con
numerosos iones de C y O, y el material neutro de los cometas se conoce como reacciones de
intercambio de carga (se explicara en la seccion §1.5.1). Su espectro esta compuesto por lineas
sin continuo (Figura [CTH).

Este resultado aparentemente contradictorio, emisién de rayos X de una masa de nieve
césmica, no sorprendié a los investigadores que estudiaban al cometa LINEAR. Esto habia
sido observado en otro cometa hace cuatro anos atras, cuando ROSAT descubri6é emisiones
de rayos X provenientes de la vecindad del cometa Hyakutake.

1.5.1. Emisién de rayos X en PNe

Como ya hemos visto en §1.2, las PNe constan de material estelar expulsado por estrellas
con masas comprendidas entre 1 y 8 Mg. Hacia el final de la fase AGB, estas estrellas ex-
perimentan pérdidas de abundante masa y expulsan la mayor parte de su envoltura estelar
a través de un viento AGB lento y denso. El material eyectado es posteriormente ionizado
por la estrella central y se convierte en una PN. A medida que la PN se expande, el na-
cleo estelar, compuesto principalmente de carbono y oxigeno, va a evolucionar hacia la etapa
de enana blanca. Cuando el nucleo estelar caliente estd expuesto al viento AGB lento, con
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Chandra X-ray Image
of Comet LINEAR

Figura 1.15: Imagen Chandra del cometa LINEAR

velocidades terminales 5-30 km s~! (Eder et all, [1988), este es reemplazado por un viento
estelar rdpido con velocidades terminales 1.000-4.000 km s~ (Cerruti-Sola_y Perinottd, 1985;
Guerrero et all, 2010).

Este viento rapido barre al viento lento AGB para formar una PN (Kwok, [1983). En esta
interaccion de vientos estelares (modelo ISW), la estructura fisica de una PN seria similar
a la de una burbuja, como el modelo de (Weaver et all, [1977), que comprende una cavidad
central llena de viento chocado rapido con temperaturas de 107-10® K (burbuja caliente), una
cascara densa de viento AGB barrido a 10* K, v una envoltura exterior de viento AGB en
expansion (Mellema.y Frank, [1995; Zhekov y Perinottd, [1998; Steffen et all, 2008). Ejemplo
Figura [[T7 de ISteffen_et. all (2008). La mezcla turbulenta o la conduccion de calor disminuye
la temperatura del gas caliente a 10%-107 K y aumenta su densidad para que se den las
condiciones 6ptimas para la emision de rayos X blandos. Por lo tanto, la observacién de rayos
X del gas caliente chocado en una PN nos proporciona un medio directo para examinar la
interaccion del viento estelar réapido con el viento AGB y para investigar la transferencia de
energia y momento en la envoltura de la PN.

La observacion de rayos X en el gas caliente en los interiores de las PNe pueden confundirse
con las emisiones de rayos X de la estrella central de las PNe. Cierto namero de estrellas
centrales de PNe se han detectado como fuentes de rayos X. Existen tres mecanismos posibles
generalmente aceptados para la produccion de estos rayos X:

= Las fotosferas de las CS de algunas PNe son lo suficientemente calientes para producir
rayos X suaves.

= Una CSPN puede tener compaiiera de tipo tardio con regiones coronales que producen
rayos X de més alta energia.

= Emisiones de rayos X de alta energia pueden originarse por choques dentro del viento
estelar con una temperatura de ~10° K.

Si consideramos el modelo de plasma opticamente delgado apropiado para emisiones de
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Figura 1.16: Espectro del cometa C/1999 S4 (LINFAR) en el momento de su maximo brillo.

gas difuso (Ihé[m&&t_al], |]_9_8_d), este incluye mecanismos de emision de continuo (radiacion de
frenado o Bremsstrahlung) y mecanismos de emision de lineas de varios elementos. En un es-
pectro de rayos X, el continuo da informacion de la velocidad de los electrones (bremsstrahlung
térmico) y las lineas y su intensidad dan informacion de los iones.

» Bremsstrahlung (radiacion de frenado o radiacion libre-libre). Emision de radiacion elec-

tromagnética que se produce cuando una particula cargada es acelerada. La energia del
foton emitido depende de la velocidad de la particula y también de la distancia relativa
entre las dos particulas interactuantes. Cuanto mayor sea la velocidad de la particula
incidente, mayor serd su energfa cinética y por tanto mayor serd la energia que puede
transformarse en forma de onda electromagnética. Pero no hacen falta velocidades rela-
tivistas para obtener mediante el frenado de particulas cargadas, fotones de alta energia
comprendidos entre la gama de rayos X y rayos gamma.

Los electrones libres en un plasma interaccionan con iones y protones continuamente,
generando emision libre-libre (Figura [CTH)).

La distribucién de la radiacion de frenado resultante de esta situacion fisica se describe
mediante una distribucion de probabilidad con la forma que muestra la Figura [CT9,
que se conoce como espectro continuo de rayos X o espectro de emision de frenado
(bremsstrahlung).

La emision de bremsstrahlung térmico es una situacion tipica que podemos encontrar en
el universo en sistemas gaseosos que se encuentran sometidos a elevadas temperaturas.
En esas condiciones los atomos gaseosos se encuentran ionizados y sometidos a vibracio-
nes térmicas muy elevadas, lo que implica altas velocidades de los iones y electrones que
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Figura 1.17: Perfiles radiales de densidad electronica (linea solida) y temperatura (linea pun-
teada) para un modelo con: 0.565 My de masa en su estrella central en t = 12107 afios, con
L= 3455 L), Tor = 69906 K. El choque del viento es de 10! cm, el frente de conduccion en r =
4.5 x10'7 ¢cm. Teniendo en cuenta los diferentes rangos de densidad electronica ,

2008).

lo constituyen. Si consideramos la emisién de un sistema que se encuentre a una tem-
peratura de 107 K, podemos estimar la velocidad media de las particulas considerando
que la energia térmica del sistema se transforma en movimiento o energia cinética de
las particulas, es decir, sus velocidades siguen una distribucién de Maxwell-Boltzmann

(C2)

m \%?% , —muv?
f(v)=4r <m> vierp | s (1.2)

La probabilidad de que se produzcan colisiones ién-electréon o electréon-electréon es muy
elevada y por tanto la emision de rayos X también debera serlo.

» Mecanismos de emision de lineas. Reacciones de intercambio de carga (CXRS).

Proceso en el que un atomo neutro transfiere un e~ a un ién, que queda en un estado
excitado, seguido de una transicion al estado fundamental (Figura [[20). Tipicamente, el
i6n neutro es hidrogeno (en la préctica, la unica alternativa es helio), de modo que este
mecanismo queda limitado alli donde H neutro coexiste con plasma a altas temperaturas.

El flujo de atomos neutros se puede escribir como:

S(vi) = nino fi(1s) /UCX\VZ- — ol fo(vo)dvo (1.3)

Donde n es la densidad; f la funcion de distribucién; v la velocidad y ocx la seccidon
eficaz de intercambio de carga. Los subindices i y 0 corresponden a iones y atomos
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Figura 1.20: Reacciones de intercambio de carga (CXRS)

neutros respectivamente. Esta ecuacion puede escribirse respecto a
de intercambio de carga y resulta:

la tasa de reacciones
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‘S(Vi) =n;ng < ooxvi > fi(vi) (1.4)

Observaciones con ROSAT mostraron indicios de emision difusa en rayos X en unas pocas
PNe (IGJ.].QU”_&LQ_&L&]J,IZOQd) Sin embargo, no fue hasta la llegada de Chandra y XMM-Newton,
con una gran resolucion espacial y espectral, y sensibilidad, cuando fuimos capaces de detectar
el gas caliente en el interior de las PNe. Chandra y XMM-Newton han resuelto la emision de
rayos X en un buen nimero de PNe (por ejemplo, [Kastner et all (2000, 2001); [Chu et all
(IZQ.O.]]); \Guerrero et all (IZO.D.d, |20_05)) y revel6 una inesperada emision de rayos X duros de las
estrellas centrales de varias PNe que pueden proceder de la emisién coronal de companeras
binarias invisibles o al choque de los vientos estelares (k}JJ.ar_r_m‘_Q_e_t_a.]J, |2.0.0.]]; |Ka.s.t.u.e.r_e.t_al],
2003; Montez ef. all, 2010).







Capitulo 2

Motivacion y objetivos de esta Tesis

2.1. Introducciéon

Las nebulosas planetarias (PNe) se forman hacia el final de la evolucion de las estrellas
de masa baja e intermedia, lo que constituye una importante fraccién de las estrellas de
cualquier galaxia. Una PN es béasicamente la envoltura de esas estrellas que ha sido eyectada
y subsecuentemente ionizada por la estrella central que estd iniciando su evoluciéon hacia
enana blanca. La complejidad y simetria de sus formas hace de las PNe objetos astronémicos
de extraordinaria belleza, pero también el escenario perfecto para estudiar las interacciones
de poderosos vientos estelares e intensos campos de radiacién.

En el primer capitulo de este trabajo se ha hecho una introduccién donde se describen
las fases finales de la evolucion de estas estrellas, los modelos de formaciéon y evolucion de las
PNe y los mecanismos de emisiéon de rayos X de estos objetos, haciendo especial referencia
a los modernos observatorios de rayos X, Chandra y XMM-Newton. Para poner en contexto
las observaciones en rayos X de PNe, que difieren notablemente de las realizadas en rangos
espectrales menos energéticos, también se describié brevemente los origenes de la astronomia
de rayos X y sus primeras observaciones. El progreso experimentado por los instrumentos de
observacion de los satélites de rayos X en los ultimos anos ha sido espectacular, lo que ha
permitido nuevos y méas profundos estudios de las PNe en este rango espectral. A continuacion
se describen las razones que han motivado la realizacién de esta tesis, asi como los objetivos
concretos que se persiguen.

2.2. Motivacion y Objetivos

Los resultados publicados hasta la fecha de observaciones Chandra y XMM-Newton de PNe
han proporcionado gran cantidad de informacién sobre la presencia, distribucién espacial y
condiciones fisicas del gas caliente en el interior de estos objetos. Sin embargo, la mayor parte
de esas observaciones, con la salvedad del reciente trabajo de [Kastner et all (IZO.lj), se centran
en un namero pequeno de PNe, una en la mayor parte de los casos (e.g., \Chu_et. all (IZ0.0J]),
Montez et all (IZO_O_H)) Esto hace muy dificil la comparacién de observaciones en rayos X de
PNe, dado que el analisis de dichas observaciones no es homogéneo y los productos que se
detallan no son compatibles. Por ejemplo, el rango espectral usado por diferentes autores para
determinar los valores de flujos o de luminosidades suele ser dispar, lo que hace en la practica
imposible una comparacion entre estos valores para diferentes fuentes. Ademés, un numero
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importante de observaciones de PNe no se han divulgado, dado que dichas observaciones
no detectan emision difusa en rayos X. Por otro lado, los archivos de datos de Chandra y
XMM-Newton incluyen gran cantidad de observaciones de PNe observadas serendipicamente,
es decir, observaciones de otras fuentes que incluyen de forma casual una PN en el campo de
vision del instrumento.

El analisis estadistico de todas esas observaciones puede aportar valiosa informacion para
investigar las predicciones de los modelos de formacion de burbujas calientes en PNe. Son
muchas las cuestiones que pueden ayudarnos a responder un estudio de este tipo: ; Qué PNe
contienen gas caliente en su interior capaz de emitir en rayos X y cuéles no?
(Cuando es una PN detectable en rayos X con la presente tecnologia? ;Cémo
evoluciona el gas caliente en una PN? Para responder a estas cuestiones, en el capitulo
tercero de esta tesis se ha hecho uso de observaciones de PNe en los archivos de Chandra y
XMM-Newton que se han analizado de forma homogénea, haciendo uso de las mas recientes
calibraciones. Esto dltimo nos ha permitido una mayor precisiéon en el estudio de la emisiéon
de estos objetos, dado que las calibraciones usadas son mucho més fiables para energias por
debajo de 1.0 keV, donde se encuentra la mayor parte de la emisién en rayos X de una PN.
La busqueda de observaciones de rayos X de PNe en los archivos de Chandra y XMM-Newton
nos ha permitido investigar las propiedades en rayos X de 79 PNe, de las que 64 no habian
sido previamente estudiadas.

Una de las predicciones clave del modelo de formacion y evolucion de PNe por la interacciéon
de vientos estelares es la presencia de material a altas temperaturas que estd atrapado en el
interior de la cavidad central de la PN. Es lo que se conoce como la “burbuja caliente”. Dicho
plasma a altas temperaturas debe ser detectable en rayos X, pero ademads su altisima presion
térmica debe tener importantes efectos en la estructura nebular. El plasma dentro de la
burbuja caliente actiia como un piston y el material nebular es barrido, formandose una capa
delgada de alta densidad y gran emisividad en el 6ptico. Mientras, el material nebular mas
externo aun no es afectado por la alta presion de la burbuja caliente y mantiene su estructura,
creandose una morfologia de multiples capas. ;Es realmente ésta la estructura de una
PN? ;Cuales son realmente los efectos del gas caliente en la estructura de la PN?
Para responder a estas preguntas, es preciso llevar a cabo un estudio completo de la estructura
fisica de una PN, pero este estudio necesita la obtencién de observaciones en mutiples rangos
espectrales, por lo que nunca antes se habia hecho. Por esta razon, se ha estudiado en el
capitulo cuarto de esta tesis una PN cercana con baja extincién y estructura de doble capa,
NGC 3242, para la cual se obtuvieron observaciones en rayos X con XMM-Newton del gas
caliente en su interior que se estudiaron conjuntamente con observaciones espectroscépicas
e imagenes Opticas de las capas externas. La comparacion de las propiedades térmicas y la
presion de cada capa nos proporcionaran una visién detallada de los efectos del gas caliente
en la estructura de una PN.

El modelo de formacién y evolucion de PNe por la interacciéon de vientos estelares tiene
otras implicaciones para la estructura de las PNe. La existencia de gas a muy altas tempe-
raturas (>10° K) contenido en la burbuja caliente en contacto con el cascarén brillante de
material ionizado a menor temperatura (~10,000 K) hace suponer que, entre ambas capas,
se desarrolle una interfase a temperaturas intermedias (10° K — 3x105 K). En dicha capa es
de esperar que se produzcan importantes procesos fisicos de conduccién del calor del viento
estelar chocado hacia la capa externa y de evaporacion de material frio de esta capa dentro
de la burbuja caliente. La mezcla del viento estelar chocado con el material frio nebular y la
pérdida de energia por la transferencia de calor de electrones hace que el plasma emisor en
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rayos X baje su temperatura y aumente su densidad. Esto permite que se den las condiciones
Optimas necesarias para que se emitan rayos X suaves, como en efecto se detectan en PNe.
La presencia de una capa de conduccién puede diagnosticarse mediante la detecciéon de
lineas ultravioletas de O VI, dado que este i6n se espera sea abundante en plasmas con tem-
peraturas ~3x10° K. Hasta la fecha, la muestra de PNe que presentaban emision de rayos X
suaves y una capa de conduccion estaba reducida a un tnico objeto, NGC 6543 m
). {Es realmente esta capa de conducciéon un elemento comuan en las PNe con
emisidn en rayos X7 Si esto fuera asi, serfa de esperar una correlacion entre la deteccion de
emision suave en rayos X en PNe y la presencia de lineas ultravioletas de O vI. Para ello, en
el quinto capitulo de esta tesis se ha abordado un estudio conjunto de observaciones Chandra
en rayos X y FUSE en el ultravioleta lejano obtenidas expresamente para tres PNe, IC 418,
NGC2392 y NGC6826. Dicho estudio se ha completado con datos de los correspondientes
archivos para otras siete PNe, obteniéndose una visiéon global de la correspondencia entre
burbuja caliente y capa de conduccién en PNe. El caso de NGC 2392 ha resultado ser espe-
cialmente enigmatico, como se describe en dicho capitulo, por cuanto la estrella central no
parece ser capaz de aportar la energia necesaria para producir la emisién de rayos X observada.

Y

Finalmente, existe un tipo de PNe cuya formacién, al menos en sus fases més recientes,
difiere notablemente del escenario propuesto por el modelo de interacciéon de vientos. Se trata
de PNe cuyas estrellas centrales experimentan un tltimo estallido termonuclear en sus super-
ficies, ya en momentos tardios de la expansion nebular (74y, > 10,000 anos) y con la estrella
central en la fase post-AGB. En esos exclusivos casos, las reacciones termonucleares en la capa
de hidrégeno superficial alimentan la capa adyacente hasta alcanzar la masa critica e iniciar
la fusion de helio. Este estallido produce la eyeccién de material altamente procesado y una
expansion de las estrellas que las hace retomar las caracteristicas de gigante roja. Inmediata-
mente después, en pocos anos o décadas, las estrellas desarrollan un nuevo viento estelar que
interacciona con el material procesado eyectado durante el estallido de helio.

En estos objetos, que se conocen como PNe vueltas a nacer (born-again PNe), nos en-
contramos con material altamente procesado a muy poca distancia de la estrella central y
que interacciona con su potentisimo viento estelar. Es esta una situacion diferente a la de las
burbujas calientes de PNe, donde la transicion entre el viento lento y denso AGB y el viento
rapido y ténue post-AGB se hace en escalas temporales mucho mas extensas. ;Se producira
también en estos exdticos objetos emision en rayos X? ;Seran los mismos procesos
fisicos los responsables de esta emisién, o las peculiares condiciones de estos sis-
temas permitiran otros procesos alternativos para la produccion de gas caliente?
Existia evidencia de emision en rayos X en Abell 30, uno de los objetos de esta clase, pero las
pruebas no eran concluyentes. Para confirmar esa emision y responder a las preguntas previas,
se ha investigado en el sexto capitulo de esta tesis el caso de Abell 30 usando observaciones
Chandra y XMM-Newton. Los resultados obtenidos nos han permitido indagar en procesos
fisicos alternativos a la produccién de emisién en rayos X en PNe.






Capitulo 3

Bases de datos de Nebulosas
Planetarias en rayos X

3.1. Introduccién

Como se ha mencionado en el capitulo introductorio, las observaciones en rayos X de PNe
en busca de emision extensa resultan clave para determinar la accién del viento estelar rapido
y de flujos colimados en la formaciéon y evolucion de PNe. Una de las predicciones basicas del
modelo de interaccién de vientos es la formaciéon de una burbuja caliente con gas emisor en
rayos X en la cavidad interior de las PNe. En su interaccion con el viento estelar lento de la
fase de gigante roja, una onda de choque se propaga en el viento estelar rapido y calienta el
material a temperaturas de hasta 102 K. Dicho gas es muy tenue y dificil de detectar, pero,
en la interfase con el material nebular (méas frio, a 10* K), la evaporacién de éste dentro de
la burbuja caliente reduce la temperatura e incrementa la densidad, alcanzdndose condiciones
optimas para la emision de rayos X suaves.

La emisiéon en rayos X de PNe habia sido ya detectada a mediados de los afios 80 por

los satélites Einstein y EXOSAT (e.g., de Korte et all (I]_9_85), tEa.La.fd_a.r_;LA_m)_a.La.d (IJ_Q_SS),
|Apparao_y Tarafdail (IlQ_&d)) Todas esas detecciones, sin embargo, pueden ser interpretadas
como la emision en rayos X suaves procedente de la fotosfera de sus estrellas centrales calientes
(IGJ.Le.r_Le.r.o_at_al], |20_Qd).

La emision extensa en rayos X de las PNe no es intensa y, por tanto, la deteccién de esta
emision no resulta facil. Durante la década de los 90, ROSAT y ASCA obtuvieron observacio-
nes de més de 60 PNe, de las que s6lo unas pocas mostraron cierta evidencia de emision difusa.
Usando datos del Rosat All-Sky Survey (RASS), Kreysing et all (1992) anunci6 la deteccion
de emision marginalmente resuelta en rayos X en NGC 6543 y de emisiéon compatible con una
fuente puntual en BD+430°3639 cuya distribucion espectral indicaba temperaturas de mas de
2x10% K, como luego confirmarfan observaciones obtenidas por ASCA (Arnaud et. all, [1996).
Otras PNe fueron también identificadas como extensas por |Kr_e;csmg_at_a.].] (|J_9_9_d), pero luego
resultaron detecciones espureas causadas por el corto tiempo de integraciéon y por defectos en
la calidad de imagen de ROSAT a bajas energias. Posteriormente, |Lea.h,;LQt_a.]_] (I]_9_9_4) hallaron
emision en rayos X duros (=0.8 keV) asociada a la region central de NGC 7293, la Nebulosa
de la Hélice, y |Qhu_;LH.d (I]_9_93) detectaron emisién marginalmente resuelta en las regiones
centrales de A 30. En ambos casos, la forma espectral de dicha emision era incompatible con
la emision fotosférica de la estrella central, como en el caso de BD-+30°3639 descrito por
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[Kreysing et all (1992).

Una vez que fue hecho puablico el archivo de datos de ROSAT, \Guerrero et all (IZO_O_d) hicie-
ron una busqueda exhaustiva de todas las observaciones de PNe obtenidas por el instrumento
PSPC de dicho satélite. La muestra finalmente estudiada incluia 63 PNe de entre las que
20-25 % presentod emision en rayos X. Esto incluye 13 detecciones seguras y tres posibles de-
tecciones a un nivel de 20. Todas las fuentes de rayos X en esas PNe se concentraban en torno
a la estrella central y realmente la resoluciéon espacial de ROSAT PSPC, ~30”, no era sufi-
ciente para discernir su naturaleza como fuente puntual o extensa. Sin embargo, en 5 fuentes
la distribucién espectral de la emisién en rayos X era claramente inconsistente con la emisiéon
fotosférica suave de la estrella central. Estas fuentes eran BD-+30°3639, LoTr5, NGC 6543,
NGC 17009 y NGC7293.

Realmente la emisién extensa en rayos X contenida en el interior de PNe no pudo ser de-
tectada sin ambigiiedad hasta la puesta en operacion de los observatorios de rayos X Chandra
y XMM-Newton, gracias a la gran sensibilidad y resolucién espacial de sus telescopios y de-
tectores. Las observaciones de Chandra y XMM-Newton han producido imégenes de rayos X
y espectros de baja resolucion de PNe que se han podido usar para determinar la distribuciéon
espacial y las propiedades fisicas del gas caliente en estos objetos. Se ha podido asi detectar
la emision difusa en rayos X del viento estelar chocado en el interior de PNe (e.g., NGC 6543,
(Chu_et. all (IZO_OJ])) y la emision asociada con flujos colimados réapidos de alta velocidad (e.g.,
Hen 3-1475, [Sahai_et. al! (IZO_Oﬂ)) Las observaciones realizadas con Chandra y XMM-Newton
han servido también para confirmar la naturaleza puntual de la emisiéon en rayos X duros en
NGC 7293, la cual parece asociarse a su estrella central o a una regiéon circumestelar no re-
suelta (IGJ.].E‘.U”_E‘LO_&L&]J, |20.0J]) A estos resultados, obtenidos a titulo individual para un cierto
namero de PNe, se ha sumado el esfuerzo colectivo del proyecto ChanPlaNS (Chandra Plane-
tary Nebula Survey), con el que se estan obteniendo observaciones Chandra para una muestra
completa de PNe hasta una distancia de 1.5 Kpc. Resultados preliminares de este proyecto
para 21 PNe fueron presentadas por [Kastner et all (IZO_]_d), anunciandose nuevas detecciones

de emision difusa en cuatro fuentes y nueve detecciones de fuentes puntuales.

Los resultados de las observaciones de Chandra y XMM-Newton han proporcionado gran
cantidad de informacién sobre la distribucion y condiciones fisicas del gas caliente en PNe, lo
que permite que investiguemos la estructura fisica de las PNe en su totalidad y la forma en la
que un flujo colimado transfiere su energia mecanica a la envoltura nebular. Sin embargo, la
comparacion de observaciones de PNe no es facil, ya que el andlisis de diferentes observaciones
en rayos X no es homogéneo. Ademds, un nimero importante de observaciones de PNe, que
no han detectado emision difusa en rayos X, no se han divulgado, pero el anélisis estadistico
de estas puede aportar valiosa informacion.

Los archivos de datos de Chandra y XMM-Newton incluyen gran cantidad de observa-
ciones de PNe que, o bien no han sido reportadas porque no se ha detectado emisiéon, o que
corresponden con observaciones serendipicas. Estas observaciones serén el objeto del presen-
te estudio. A continuacion describimos en detalle la naturaleza de los datos de rayos X de
estos observatorios y el método analitico seguido. Tras ello detallamos nuestra biisqueda de
observaciones de rayos X de PNe en los archivos de Chandra y XMM-Newton y los resultados
obtenidos.
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3.2. Estructura de los Datos de Rayos X

Los fotones de rayos X tienen tan alta energia, 0.1 keV < E < 12.4 keV, que resulta po-
sible detectarlos de forma individual. Ademés, salvo para una reducida fraccion de fuentes,
el flujo de fotones incidentes es tan pequeno que su deteccién debe hacerse individualmente.
Esto es especialmente cierto para las nuevas misiones como Chandra y XMM-Newton, dada
su extraordinaria resolucion espacial. Los detectores de rayos X cuentan fotones individuales
y miden su energfa, en oposicién con la mayor parte de los detectores usados en otras longi-
tudes de onda que miden el flujo (namero) de fotones incidentes. Los datos de rayos X estén
compuestos por listas (fichero) de eventos que es la interaccion de un foton de rayos X con el
detector, donde los atributos de esta interaccion son (E,t,x,y):

» Energia: canal (channel), PHA (del inglés, Pulse Height Amplitude), P1 (del inglés, Pulse
Invariant)

= Tiempo
= Posicion: en coordenadas del detector o del cielo

» Atributos secundarios: estado/flag, grado/patron....

= PHA (pulse height amplitude): Unidad de ingenieria que describe la carga integrada
de un evento registrado en el detector por un pixel (o por una "isla de pixeles"). No se
conserva PHAs, sino PHA integrado y GRADO. Una tabla de ganancias da la conversion
PHA—E para cada posicion (detx,dety).

» PI (pulse invariant): Namero entero relacionado con la energia de un evento. Para Chan-
dra ACIS: PI = int|[E/14.6 eV] + 1

» status (Chandra) o flag/evflag (XMM-Newton): Etiqueta que informa sobre potenciales
problemas que pueden afectar a un evento: pixel danado, rayo césmico, "streak", pixel
al borde del detector.... "status"tiene 32 bits (0 6 1), numerados de 0 a 31.

» GRADO (event grade para Chandra o pattern para XMM-Newton): Numero entero
asignado a cada evento segin la distribucion espacial de la carga detectada en cada
pixel en una isla (de 3x3 6 5x5) alrededor de un pixel con un maximo local de carga.
Dicho grado se asigna en el satélite y mide la calidad de una deteccién: incidencia
simultanea de fotones, particulas energéticas, ...

Seleccionando atributos primarios (E, t) o secundarios (grado, estado) puede incrementarse
la relacién senal a ruido de una observacion.

3.2.1. Calibraciones

Después de filtrar el fichero de eventos, se puede proceder a proyectarlo en espacios 1-D
0 2-D para crear imégenes (x,y), espectros (E), o curvas de luz (t). Para cada uno de estas
proyecciones han de crearse calibraciones adecuadas.

Para imé4genes:

= Mapa de exposicion (Ezposure Map): sensibilidad del telescopio y detector en el campo
de vision, incluyendo los cambios de posicion del telescopio durante la observacion.
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» Mapa de PSF (Point spread function): probabilidad de que un fotén de una cierta
energia sea registrado en un pixel P(x,y,E)

Para espectros: Matrices de respuesta (response matrices) es la probabilidad de que un
foton de energia E sea registrado por un cierto canal (PI).

s RMF: Redistribution Matriz File. Probabilidad de que un foton de energia E sea detec-
tado con valor PHA. Dado que los detectores no son perfectos, la carga es distribuida
por la resolucion del detector entre varios canales, lo que se expresa como una matriz
multiplicativa. En detectores CCDs, esta matriz es practicamente diagonal, pero hay
contribuciones no despreciables de picos de escape y colas de baja energia.

» ARF: Ancillary Redistribution File. Combinacion del area efectiva (cm?) del telescopio,
filtro y detector con la eficiencia cuéntica (QE) del detector (cuentas/foton). Es funcion
de la energia, posicion y tiempo por medio de la solucién de aspecto de la observacion.
Cuando un espectro es multiplicado por la ARF, resulta la distribucion de cuentas que
esperariamos ver usando un detector perfecto (con infinita resolucion en energia).

CIAO es el software de reduccién y andlisis de datos observados por Chandra. Puede
obtenerse en http://cxc.harvard.edu/l Cuando se hallan datos disponibles de un objeto,
estos se ordenan en dos directorios diferentes:

» primary: incluye los datos ya listos para analisis en el fichero *evt2.fits

» secondary: si fuese preciso aplicar calibraciones nuevas (y en general lo serd), en este
directorio se encuentran los ficheros necesarios, en particular el *evtl.fits

Los datos pueden visualizarse con DS9 o pueden ser listados con la herramienta “pris” de
CIAOQ, la cual incluye un mentu con diferentes tareas como: “dmcopy” para crear una ima-
gen o filtrar un fichero de eventos, “lightcurve” para generar una curva de luz, “specextract”
para extraer un espectro y los ficheros de calibracion correspondientes. En general, serd pre-
ciso haber definido previamente regiones (fuente y fondo) usando DS9. Los espectros pue-
den ser analizados con XSPEC, dentro del paquete XANADU que distribuye HEASARC:
http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/corp/software.html

SAS (Standard Analysis System) es el software de reduccion y andlisis de datos observados
por XMM-Newton. Puede obtenerse en http://xmm.esac.esa.int/. Los datos de XMM-
Newton estan disponibles en dos formatos:

» ODF (Observation Data Files): Archivos de datos tal como son recogidos por el detector.

s PPS (Pipeline Processing System): Datos ya procesados y calibrados.

3.2.1.1. Ajuste espectral

El ajuste espectral se realiza con el paquete XSPEC (X-Ray Spectral Fitting Package).
Esta disenado para ser completamente independiente del detector, por lo que puede usarse
para cualquier espectrografo. Asi pues XSPEC ha sido usado para analizar datos de HEAO-1

A2, Einstein Observatory, EXOSAT, Ginga, ROSAT, BBXRT, ASCA, CGRO, IUE, RXTE,
Chandra y XMM-Newton. El espectrografo no obtiene el espectro real de la fuente, sino el
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numero de fotones, C, en un canal del instrumento, 1. Este espectro observado esté relacionado
con el espectro real S, mediante la ecuacion:

Cp(o,h,t) = T(o,t) / ) / dg R(o,h, ), 3,1) SO\, §) (3.1)

donde o es la posicion del detector, h es la amplitud de altura del pulso (PHA, Pulse High
Amplitud), t es el tiempo, A es la longitud de onda incidente o energia y g es el angulo
incidente. Del mismo modo, Cp es el nimero de cuentas, T es el tiempo corregido, R es la
respuesta y S es la sefial recibida.

Idealmente obtendriamos el espectro real por inversiéon de esta ecuacién, sin embargo la
solucion no es tinica en muchos casos y en otros es altamente dependiente de pequenos cambios
en C. La alternativa es intentar elegir un modelo para el espectro real, S, descrito en términos
del menor nimero de posible de parametros. De este modo, para cada S se calcula la prediccion
del ntimero de cuentas C;, y se compara con los datos observados C. El paso final es hacer un
ajuste estadistico de la comparaciéon entre modelo y observacion para obtener los parametros
del mejor ajuste del modelo a dicha observacién. El método estadistico méas utilizado para
determinar el mejor ajuste es el de x2, definido como:

(C - GCp)
2

Xr=>

donde C para una observaciéon dada viene determinado como el espectro observado de la fuente
menos el espectro escalado (area de la fuente) del fondo de cielo y o es el error en el canal,
normalmente descrito como C1/2 (Mlh.ea.m.u_e.t_al], |]_9_9_E]) La estadistica de x? proporciona un
criterio para conocer si un modelo es una buena representacion de los datos observados para
un numero de grados de libertad dado (v, que se define como el namero de canales menos
el nimero de parametros del modelo). Si x? excede un valor critico podemos decir que el
conjunto del modelo con unos parametros especificos no son adecuados para C(I). Como regla
general, x? reducida (x?/v) debe ser préximo a uno. Un valor de x? reducida >1 indica que el
ajuste es pobre, mientras que un valor de x? reducida bajo indica que se han sobreestimado
los errores en los datos. La estadistica de x? supone que todos los canales espectrales estan
distribuidos de forma Gaussiana, y que la varianza estimada no estd correlacionada con el
numero de cuentas. Si el nimero de cuentas de un canal es pequefio esto no es cierto. Por ello,
se impone un nimero de cuentas minimo a cada canal del espectro para garantizar que nos
encontrarnos en el régimen donde la varianza dependa del ntimero de cuentas. El hecho de
que el ajuste espectral realizado pase el test no significa que sea el tnico modelo posible. Si
tenemos varios modelos que permiten un buen ajuste, debe hacerse un juicio cientifico acerca
de cudl es el modelo més razonable para el objeto que analizamos.

. (3.2)

3.2.1.2. Modelos de ajuste espectral

Un buen modelo para el ajuste espectral debe tener el menor niimero de pardmetros ca-
paces de modelar el espectro observado con una estadistica de y? reducida méas proxima a
la unidad. Ademads, detrds de este modelo debe haber una motivacién fisica para su elec-
cion puesto que varios modelos pueden describir correctamente un mismo conjunto de datos.
Teniendo esto en cuenta, utilizamos el modelo VMEKAL (que es una variante del modelo
MEKAL) de XSPEC ya que es el apropiado para emisiones de gas difuso basado en los célcu-
los de Mewe et all (Il%d) que incluye lineas de emision de varios elementos. Las abundancias




40 CAPITULO 3. Bases de datos de Nebulosas Planetarias en rayos X

relativas son determinadas por el comando “abund” para el modelo MEKAL, sin embargo, la
variante VMEKAL permite que el usuario fije las abundancias individuales para cada elemen-
to. Los parametros utilizados para VMEKAL son los siguientes:

= Pardmetro 1: Temperatura del plasma en keV.
» Pardmetro 2: Densidad de la columna de hidrégeno en cm? (Np).

= Pardmetro 3-16: Abundancias para He, C, O, Ne, Na, Mg, Al, Si, S, Ar, Ca, Fe, Ni en

unidades solares (Anders y Grevessd, [1989).

= Pardmetro 17: Redshift: Corrimiento al rojo.

Normalizacion:

10—14
Am[Da(1 + 2)]?

/ nengdV (3.3)

donde Dy es la distancia a la fuente en c¢cm, y n. y ng son la densidad electrénica y de

hidrégeno respectivamente en cm™3.

3.3. Nebulosas Planetarias en los archivos de Chandra y XMM-
Newton

La busqueda de observaciones de PNe en los archivos de Chandra y de XMM-Newton se
ha basado en la lista de 2227 PNe y posibles PNe proporcionadas por SIMBAD en Febrero
de 2007. Como puede intuirse, este conjunto de observaciones es altamente inhomogéneo,
estando formado por observaciones cuyo fin concreto era el de observar una PN particular,
pero también por observaciones que incluyen de forma serendipica o casual una PN en el
campo de vision de los detectores. A continuaciéon se describe la metodologia seguida para
la busqueda de observaciones en los archivos de Chandra y de XMM-Newton, el tratamiento
aplicado a estas observaciones para su analisis y los resultados obtenidos.

3.3.1. Buasqueda en el archivo de Chandra

Para la busqueda en el archivo de Chandra se uso la herramienta ChaSeR (Chandra Search
and Retrieval) disponible en la pagina de Chandra http://cxc.harvard.edu. ChaSeR nos
ofrece los resultados de la busqueda perfectamente tabulados y con los parametros impres-
cindibles (tiempo de observacion, coordenadas de la observacion, instrumento y ntumero de
identificacion de la observacion) para su identificacion y posterior anélisis. También permite
una visualizacion preliminar y la descarga directa de los archivos encontrados.

El procedimiento seguido fue el de buscar observaciones en los que el apuntado del teles-
copio estuviera cerca de 20’ de una PN. Dado que el campo de vision de Chandra es irregular
(ver Figura [CIM), es preciso corroborar “a posteriori” si cada una de esas PNe habia sido
registrada por alguno de los detectores. La muestra final, consistente en 20 fuentes, aparece
en la Tabla [0l de observaciones de PNe en Chandra donde se especifica el nombre del objeto
(PN), coordenadas ecuatoriales del objeto (J2000), nimero de observacion (ObsID), que es el
numero con el que Chandra secuencia las observaciones realizadas, distancia angular a la que
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se encuentra el objeto del apuntado del telescopio en minutos de arco (Offset) e instrumento
con el que fueron registradas las PNe (ACIS-S o ACIS-I). Para algunas de las fuentes, existen
multiples observaciones, a veces implicando diferentes instrumentos y offsets.

Los datos asociados con estas observaciones se descargaron del archivo de Chandra y se
procesaron y analizaron como se describe a continuacion.

3.3.1.1. Descripcién de la metodologia empleada

Los datos de estas observaciones fueron descargados del archivo de Chandra y analizados
usando CIAO (Chandra Interactive Analysis of Observations) en su version 4.2. CIAO es
un paquete de herramientas para el anélisis interactivo de observaciones de Chandra. Los
datos de Chandra pueden dividirse en tres categorias: Primarios, secundarios y productos de
soporte. La distribucién de datos publicos del archivo incluye la posibilidad de obtener solo
primarios, secundarios o ambos. Los productos primarios son los datos minimos necesarios
para el anélisis inmediato, habiendo sido procesados de forma automatica en el Chandra X-
ray Center. Los productos secundarios, que no han sido completamente procesados, incluyen
datos para andlisis més elaborados, incluyendo el reprocesado de los datos. Los productos
de soporte, por ultimo, contienen una serie de ficheros con informacién accesoria para el
reprocesado de los datos.

CIAO proporciona la mayoria de las herramientas aptas para el analisis de datos obtenido
en observaciones de Chandra. Los comandos basicos de CIAO y su utilizacion son los siguientes:

= ghelp: Proporciona la descripcion de un comando.

prism: Permite revisar el contenido de archivos de datos de una manera grafica.

plist: Lista en el terminal el contenido del archivo.

dmlist: Lista en el terminal el contenido y la estructura del archivo.
= dmcopy: Filtra y comprime tablas e imagenes.

s dmeztract: Extrae y examina curvas de luz y espectros.

Los archivos de eventos se pueden visualizar usando ds9 (Deep Space 9) y el resto de ar-
chivos (tablas) con prism o con el programa fv (fits viewer) que puede descargarse de la
pégina http://heasarc.gsfc.nasa.gov . Para el procesado de datos seguimos la guia que
proporciona el Chandra X-ray Center.

= “Remove the Acis detect Afterglow Correction” elimina detecciones espureas de eventos
generados por los residuos de rayos cosmicos de la CCD.

» “Identify ACIS Hot Pizels and Cosmic Ray Afterglow” identifica y elimina pixeles ca-
lientes y rayos coésmicos.

= “Create a New Level=2 Events File” genera un nuevo fichero de eventos aplicando las
correcciones anteriores.

= “Filtering Data” aplica un filtrado de datos. Los datos que obtenemos del archivo de
Chandra poseen un formato estandar tanto si proceden de ACIS-S como si lo son de
ACIS-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 dificultad, en nuestro
fichero de eventos separamos los detectores de tal forma que nos quedemos solo con los

que registran el objeto de interés. En general, ese serd el ACIS-S3, pero pudiera ser otro
(véase Tabla [A]T]).


http://heasarc.gsfc.nasa.gov
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Figura 3.1: Curva de luz del fondo de emision (background) para una de nuestras fuentes de
estudio. Para la creacion de esta curva de luz se han usado regiones del detector libres de
fuentes.

3.3.1.2. Filtrado de periodos de alto fondo o alto background

Las observaciones en rayos X pueden verse afectadas por periodos en los que la afluencia
de particulas energéticas cargadas pueden producir falsas detecciones. Se trata normalmente
de protones de baja energia en el viento estelar. Para excluir estos periodos de alto ntmero
de cuentas, construimos una curva de luz (e.g., Figura BJl) que nos permite determinar el
numero de detecciones de eventos en el fondo por unidad de tiempo. Esta tarea la hace una
rutina de CIAO llamada “lightcurve”, usando para ello regiones de la imagen libres de fuentes.
Los parametros con los que contamos para escoger la mejor extraccion de periodos de alto
emision de fondo son la media del nimero de cuentas del fondo (en torno a 0.16 cuentas s~1)
y la varianza con respecto a dicha media.

Se puede apreciar como, al dibujar la curva de luz de los datos, hay momentos de la
observacion donde el nimero de cuentas es mucho més alto respecto al promedio. Cogiendo
un intervalo de la curva de luz, tal que estos picos se eliminen, habremos excluido los periodos
de alto background. En este caso utilizamos valores por debajo de 1.3 cuentas. Una vez
estimados los intervalos en la curva de luz, volvemos a procesar nuestro fichero de eventos
con las herramientas de CTAO “dmgti” (del inglés, Good Time Intervals) y “dmcopy”. Una vez
realizada esta operacion, el tiempo de exposicion real de las observaciones se verd en general
reducido. Ese tiempo real, una vez aplicados estos filtros, es el que se muestra en la Tabla [A_Tl
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Figura 3.2: Regiones seleccionadas para una fuente y su emision de fondo. La fuente esta
seleccionada mediante una elipse (rojo) y la region del fondo (verde) mediante un anillo
centrado en la fuente para asi poder evitarla.

3.3.1.3. Deteccion de fuentes

Los datos en rayos X presentan el problema anadido de que el niimero de cuentas detec-
tadas es bastante pobre o escaso comparada con iméagenes en otros rangos espectrales tales
como IR o en el 6ptico. Para buscar la presencia de fuentes asociadas con una PN, en primer
lugar visualizamos el archivo procesado de eventos con ds9. Dado que la emision difusa en
rayos X de una PN se espera que sea suave, se procede a filtrar la imagen en el rango entre
0.3 v 2.0 keV. A continuacion seleccionamos una region para la fuente, haciendo uso de sus
coordenadas y tamano angular en el 6ptico, y otra para el fondo (e.g., Figura B2)). En gene-
ral, una buena extracciéon del fondo requiere que la region de fondo sea cercana a la regiéon de
la fuente, que la emision en la region de fondo sea plana (es decir, que no haya variaciones
espaciales o incluya fuentes puntuales en el campo de vision) y que la region de fondo sea
varias veces mayor que la de la fuente para mejorar la estadistica de la senal.

Al espectro generado a partir de la regiéon de la fuente se le sustrae el de la region de fondo
del cielo con un factor de escalado que es determinado por las calibraciones del telescopio e
instrumento. En general se prob6 con varias regiones de fondo distintas para quedarnos con
aquella que ofrecia mejor resultado al extraer el espectro, sin estructuras fluctuantes a lo largo
del espectro. Para la extraccion de espectros tanto de la fuente como del fondo utilizamos la
tarea “dmextract” de CITAO.

3.3.1.4. Extracciéon de espectros

La ecuacion Bl dada anteriormente, es la ecuacion fundamental de respuesta del detector
de Chandra. Donde, Cp es el niimero de cuentas, T es el tiempo corregido, R es la respuesta
y S es la senal recibida. Asi, la relacion entre la medida de la sefial y el nimero de cuentas
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medidas en cada canal de energia estd dada por la matriz respuesta. Esta matriz depende de
los siguientes parametros:

» Area del espejo (area efectiva).

» Respuesta del espejo a una fuente puntual (PSF).
» Eficiencia cuantica del detector (QE).

= Funcién de redistribucién del detector.

La matriz respuesta se construye a partir de los ficheros de calibracién, situados en el
directorio CALDB. Para nuestro andalisis se usé la version 4.3 de CALDB. Este contiene los
ficheros de calibracion bésicos (BCF, Base Calibration Files) y los ficheros de productos de
calibracion (CPF, Calibration Products Files) en formato FITS. La matriz respuesta R ha
sido tabulada en estos ficheros de calibracién en dos tipos de correcciones:

» Funcion matriz de redistribucion (RMF, Redistribution Matriz Function). Matriz que
nos da la funcién que relaciona el voltaje medido por el detector con la energia. Esta
funcion estd muy acotada para espectros de alta resolucion (energia mejor definida).
Para espectroscopia de baja resoluciéon esta funciéon es ancha y la correccién por este
efecto es muy importante.

» Funcion respuesta auxiliar (ARF, Auziliar Response Function). Contiene las areas com-
binadas de telescopio, filtro y detector (area efectiva) y la eficiencia cuéntica como
funcion de la energia. Cuando se multiplica el espectro por el ARF el resultado es la dis-
tribucion de cuentas que habriamos visto si el detector tuviera una resolucién espectral
perfecta.

De forma préctica, una vez seleccionadas las regiones de fuente y fondo, las diferentes
tareas de CIAO buscan en el directorio CALDB los ficheros de calibracion correspondientes a
esta zona del detector. Estos ficheros se combinan convenientemente para obtener un archivo
en formato FITS de la RMF y de la ARF de las regiones. Este proceso de agrupamiento del
espectro lo hace la herramienta de CIAO “specextract”. De esta forma obtenemos una serie
de ficheros preparados para su ajuste espectral.

3.3.1.5. Deteccion de PNe en el archivo de Chandra

Los espectros obtenidos anteriormente se analizan ahora con XSPEC. En concreto, se
determina que una fuente es detectada si, en el rango de energias entre 0.3 y 2.0 keV, el
numero de cuentas una vez sustraida la emision de fondo es al menos tres veces superior a
su desviacion estdndar. En esos casos, ademads se inspecciondé visualmente el espectro neto
para corroborar que la emision detectada es la esperada en una PN, es decir, presenta la
mayor parte de la emision entre 0.4 y 0.8 keV. La Tabla Bl detalla las PNe con deteccion en
rayos X. En la Tabla se muestran algunas fuentes inicialmente en nuestra muestra que,
habiendo sido detectadas, comprobaciones rigurosas mostraron que no eran PNe. Finalmente,
la Tabla incluye aquellas PNe que, estando registradas por los detectores, no han sido
detectadas en rayos X. Para estas ultimas se proporciona una cota superior a su emisién en
rayos X calculado como tres veces la desviacion estandar del fondo en la region de la fuente.

3.3.2. Bisqueda en el archivo de XMM-Newton

La busqueda de observaciones XMM-Newton de PNe se hizo directamente en la pagina
general de busqueda (http://nxsa.esac.esa.int/nxsa-web/#search) en el archivo de este
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PN G PN Name Obs. ID  OFFSET Instrument Count Rate Reference
) and Detector (ks™h)
036.1-57.1 NGC7293 631 0 ACIS-S3 43.3+1.3 1,2
064.74+05.0 BD--30° 3639 587 0 ACIS-S3 23244 1,3,4
084.9-03.4 NGCT7027 588 0 ACIS-S3 14.54+0.9 1,3,5
096.44+29.9 NGC6543 630 0 ACIS-S3 31.3+0.9 1,2,6
118.8—74.7 NGC 246 2565 0 ACIS-S3 21.9+0.7 1
120.0+09.8 NGC40 4481 0 ACIS-S3 1.7+£0.3 1,7
272.1+12.3 NGC3132 4514 0 ACIS-S3 1.2+0.2 1
294.14+43.6 NGC4361 3760 0 ACIS-S3 3.0+0.3 1
307.5—04.9 MyCn18 2576 0 ACIS-S3 2.6+0.3 8

References.—(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. 2001

Tabla 3.1: Chandra PNe with Detected X-ray Emission

Name Obs. ID OFFSET  Instrument  Count Rate Source Nature (Type)

) and Detector (ks™h)
Sh2-271 6576 0 ACIS-I3 1.5+0.4 HII (ionized) region
K2-8 2578 3 ACIS-S3 9.5£0.7 Object of unknown nature
Hen2-104 2577 0 ACIS-S3 9.0+0.7 Variable Star of Mira Cet type

Tabla 3.2: Miscellaneous Sources Detected by Chandra

PN G Name

Obs. ID OFFSET Instrument

Upper Limit

) and Detector (ksfl)
009.8—07.5 GJIJC1 5437 1 ACIS-S3 <2.1
010.8+18.0 M2-9 2578 0 ACIS-S3 <l.5
120.1+01.5 PM1-2 115 3 ACIS-S3 <24.0
226.74+05.6 M 1-16 2545 0 ACIS-S3 <0.6
355.9—-04.4 K6-32 1266 4 ACIS-S3 <4.8
359.0+00.0 GRM1 2289 2 ACIS-13 <0.9
359.1+00.0 GRM2 3671 1 ACIS-S3 <1l.5
359.1-00.1 GRM3 2278 3 ACIS-I1 <0.6

Tabla 3.3: Chandra PNe Undetected X-ray Emission

observatorio. Ademés, restringimos nuestra busqueda a tres de los seis instrumentos con los
que cuenta XMM-Newton, EPIC-PN, EPIC-MOS1 y EPIC-MOS2, dada su mayor sensibilidad
y capacidad para crear imagenes. De manera analoga a las observaciones de Chandra, todas
las observaciones fueron reprocesadas utilizando las calibraciones mas recientes, los periodos
de alta emisiéon de fondo fueron eliminados y los datos limitados al rango de energias entre
0.3 y 2.0 keV. Para todas estas operaciones utilizamos SAS (Science Analysis System) en su
version 7.1.0, el paquete de herramientas especificamente disenado para el procesado y anélisis
de datos de XMM-Newton.

En el caso de XMM-Newton, la biasqueda en el archivo de PNe dentro de 15" del apuntado
nominal del telescopio ha resultado en 94 objetos con un total de 174 observaciones (Tabla[AZ2]
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Tabla [A-3y Tabla [A4). De estas observaciones, 10 apuntan directamente al objeto, mientras
que el resto de los objetos, hasta 84, fueron observados de forma serendipica. Debido a la forma
de los detectores de XMM-Newton (Figura[[CT3)) podemos asegurar que todas las observaciones
incluiran dentro del campo de vision la PN, aunque pueda haber algin caso en el que, para
un instrumento concreto, la PN cae en el espacio entre detectores. Las tablas anteriormente
citadas incluyen otros datos como las coordenadas de la PN, el ntmero de observaciéon en el
catdlogo de XMM-Newton y offset entre el apuntado del telescopio y la posicion de la PN,
e instrumentos con los que se ha hecho la observacion distinguiendo entre EPIC PN, EPIC
MOS1 y EPIC MOS2 junto al tiempo de exposicion de cada uno después de corregir por los
periodos de alto nivel de emisiéon de fondo.

3.3.2.1. Descripcion de la metodologia empleada

Los datos correspondientes a una observacion con XMM-Newton comprenden un gran
ntimero de productos, principalmente archivos de eventos sin procesar y ya calibrados corres-
pondientes a los instrumentos que van a bordo de XMM-Newton: las tres camaras de rayos
X EPIC (European Photo Imaging Cameras) que son EPIC-MOS1, EPIC-MOS2 y EPIC-pn,
RGS (Reflection Grating Spectrometer) y OM (Optical/UV Monitor). El analisis completo de
datos XMM-Newton incluye un vistazo rapido de los datos sin calibrar, calibracién del conjun-
to de datos de eventos sin procesar, deteccion de los datos calibrados, extracciéon de iméagenes
y espectros, deteccion de fuentes y el andlisis cientifico de productos calibrados. Gran parte
de estas tareas son llevadas a cabo mediante SAS (XMM-Newton Scientific Analysis System),
herramienta de andlisis para la reduccion de los datos de XMM-Newton. Las mejoras conti-
nuas de la version actual de SAS pueden ser comprobadas en “SAS Release Notes”, ubicado
en http://xmm.esac.esa.int/sas

El conjunto completo de datos de observacion para XMM-Newton se compone bésicamente
de:

» Observation Data Files (ODF). En estos archivos se registran los datos “crudos” tal y
como los recogen los instrumentos EPIC, RGS y OM.

» Pipeline Processing System (PSF). Archivos que contienen datos de utilidad inmediata,
productos de calibrado de fotones en la lista de eventos, lista de fuentes e imégenes.
Cada grupo de productos tiene un archivo HTML que lista los archivos asociados y da
una breve descripcion de estos.

Para llevar a cabo el andlisis de los datos son necesarios un conjunto de archivos de cali-
bracion llamados CCFs (Current Calibration Files). Estos archivos estan disponibles a través
de la direcciéon http://xmm2.esac.esa.int/external/xmm_sw_cal/calib/index.shtml.

En general, el analisis de los datos de XMM-Newton se compone de varios pasos:

= Preparacion del entorno de andlisis, incluyendo el acceso a los datos de XMM-Newton,
a los CCFs, a SAS y a los paquetes de sofware asociados a éste.

= Inspecciéon de datos ODF, PPS y CCFs.
= Planificacion de las actividades de andlisis.
= Creacion de listas de eventos calibrados usando tareas especificas de SAS.

= Analisis de datos, deteccion de fuentes y extraccion de productos cientificos incluyendo
imégenes y espectros. También imdgenes en diferentes rangos espectrales, resultados de
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deteccion de fuentes en el caso de datos con EPIC, espectros de primer y segundo orden
de datos RGS, ...

» Generacion de los archivos auxiliares, (ARF, Ancillary Redistribution File) y matrices
de distribucién necesarias para generar espectros.

3.3.2.2. Inicio de sesi6n con SAS y proceso de generacién de imigenes y espectros

Antes de empezar, es necesario conocer las ubicaciones de las siguientes cosas: ;Donde he
instalado el software SAS en mi sistema? ;Doénde he puesto los archivos de calibracion? ; Doénde
he puesto los datos de observacion XMM-Newton que quiero procesar? Es importante también
elegir un lugar de trabajo fuera de cualquiera de los lugares mencionados anteriormente. Con
todos estos datos controlados iniciamos SAS.

= Paso 1: Sincronizaciéon de la base de datos CCFs para adquirir las tltimas calibraciones.
Se debe editar el directorio de destino “/Users/.../xsoft/ XMMCCF /”

rsync -v -a —delete —delete-after —force —include=**.CCF’-exclude=
“*/rmm.vilspa.esa.es:: XMM _CCF /Users/... /zsoft/ XMMCCF/

= Paso 2: Generaciéon de los “paths” pertinentes y del fichero “ccf.cif”. Se deben editar los
“paths” que correspondan:
setenv SAS  VERBOSITY 4
setenv SAS SUPPRESS WARNING 3
setenv SAS CCFPATH /Users/ .../ /xsoft/ XMMCCF
setenv SAS_ODF /Volumes/data/XMM/PN/.../odf
cifbuild
setenv SAS_CCF /Volumes/data/XMM/PN/.../ccf.cif
odfingest
setenv SAS ODF ‘Is -1 *SUM.SAS*

cifbuild recupera la fecha de observacion de la observaciéon a analizar y selecciona los
correspondientes archivos de calibracion para ese periodo de tiempo. La salida de cifbuild
se le conoce como el archivo de indice de calibracion (CIF, Calibration Index File).

odfingest examina todos los archivos en el directorio de los ODF. Se produce un direc-
torio de trabajo llamado ‘REV’_‘OBS’ SCX00000SUM.SAS donde “REV” es el numero
de revoluciones y “OBS” es el nimero de identificacién de la observacion.

= Paso 3: Una vez que se ha hecho el paso anterior, ya bastaria ejecutar lo siguiente y de
nuevo editando los “paths” correspondientes:
setenv SAS  VERBOSITY 4
setenv SAS SUPPRESS WARNING 3
setenv SAS_CCFPATH /Users/.../xsoft/ XMMCCF
setenv SAS CCF /Volumes/data/XMM/PN/.../ccf.cif
setenv SAS ODF ‘Is -1 *SUM.SAS*

La forma de hacerlo depende de la shell usada:
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export SAS _ODF=/path/to/<ODF> |sh, bash, ksh]|

setenv SAS _ODF' /path/to/<ODF> |csh, tcsh]

Paso 4: Filtrado de los ficheros de eventos. Utilizamos los comandos “evselect” y “tabg-
tigen” de la siguiente forma, para PN y MOS respectivamente:

evselect table=PN _evt.fits withrateset=Y rateset=ratePN.fits maketimecolumn=Y ti-
mebinsize=25 makeratecolumn=Y expression="#XMMEA _EP (PI1>10000) (PAT-
TERN==0)’

tabgtigen table=ratePN.fits expression="RATE<=1.5 RATE>=0.01gtiset=PNgti.fils

evselect Filtra una lista de eventos de los datos con los criterios de seleccion especifi-
cados por el usuario. Esto sirve para extraer espectros e imégenes en un primer paso.
La disponibilidad de ambas caracteristicas dentro de una sola tarea permite al usuario
generar productos ttiles a partir de una lista de eventos.

tabgtigen Produce el procesamiento de datos en funciéon de la evolucion de los datos
periodicos o Good Time Intervals (GTIs). La lista GTI obtenida sera vélida solo para
los rangos de tiempo cubiertos por todos los archivos de datos de entrada.

Paso 5: Generar imagenes.

Para fuentes muy suaves los defectos del detector a energias bajas le afectan mucho.
Volvemos a utilizar el comando “evselect” seleccionando diferentes rangos energéticos
y generando varias imagenes. Finalmente utilizamos la tarea “emosaic” para combinar
las imagenes PN, MOS1 y MOS2, con iguales rangos energéticos. Esta tarea acepta un
namero arbitrario (méaximo 999 en la practica) de imagenes de entrada y las combina
para producir una sola imagen.

emosaic imagesets=‘PN_umg.fits M1 img.fits M2_img.fits'mosaicedset="XMM img.fits’
Paso 5: Estudio del perfil espacial de la fuente.

Para ello se usa el comando “eradial” para generar una imagen de PSF (Point Spread
Function) de acuerdo con la imagen PN y las imagenes MOS. Esta tarea permite al
usuario producir el perfil radial de una fuente en el campo de visiéon y compararla con
la funcion de dispersiéon nominal de un archivo de calibracion. Se puede utilizar para
probar si una fuente es extendida. Se obtiene lo siguiente:

RAD LO: Radio inicial (arcsec)

RAD HI: Radio final (arcsec)

RPROF: Perfil radial obtenido en cuentas por arcsec?
RPROF ERR: Error del perfil radial

RPSF: PSF nominal

FIT RPSF: PSF después de ajustar el perfil radial

Previamente hay que generar imagenes de los objetos con “evselect”, antes de aplicar
“eradial”. Con “fplot” se genera la salida de eradial y podemos obtener figuras como por
ejemplo la Figura
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Figura 3.3: PSF teorica de Abell 30 (negro) frente a Nova LMC 1995 (rojo). A partir de
radios mayores de entre 12 y 13”, A 30 muestra claras desviaciones con respecto a una
fuente puntual.
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PN G PN Name INSTRUMENT OFFSET Count Rate
() (ks™)

000.9—-02.0 B13-13 PN 11 <2.0

MOS1+MOS2 11 <1.5

PN 11 <2.0

MOS1+MOS2 11 3.240.5

001.0—-01.9 K 6-35 PN 3 5.5+1.4

MOS1+MOS2 3 <1.2

PN 3 <17.4

MOS1+MOS2 3 <6.2

036.1-57.1 NGC7293 PN 1 34.04+2.0
MOS1+MOS2 1 28.5+1.4

037.7-34.5 NGC 7009 PN 1 6.0+1.0
MOS1+MOS2 1 5.6+0.8

056.0+02.0 K 3-35 PN 1 <2.3
MOS1+MOS2 1 2.51+0.8

PN 1 <1.2

MOS1+MOS2 1 <b.4

089.04+00.3 NGC 7026 PN 1 6.0+1.0
MOS1+MOS2 1 5.6+0.8

094.04-27.4 K1-16 PN 2 105+18
197.8417.4 NGC2392 PN 1 39.24+2.2
MOS1+MOS2 1 8.940.6

261.0+32.0 NGC 3242 PN 1 31.5+1.6
MOS1+MOS2 1 6.1£0.5

326.1-01.9 vBe 3 PN 9 69.0+9.0
MOS14+MOS2 9 32.0+6.0

339.9+88.4 LoTr5 PN 6 13.840.8
MOS1+MOS2 6 26.0£1.0

352.8—00.2 Hen 2-227 MOS1 10 1.34+0.3

MOS2 10 <0.8

359.3—00.9 Hbb PN 7 3.04+0.3
MOS1+MOS2 7 2.44+0.3

Tabla 3.4: XMM-Newton PNe with Detected X-ray Emission

3.3.2.3. Deteccion de PNe en el archivo de XMM-Newton

Al igual que con los datos Chandra, se procedid a la extraccion de espectros para cada
una de estas fuentes, asi como a la generaciéon de espectros de fondo y matrices de calibracion.
Igualmente se utiliz6 XSPEC para determinar si una fuente era detectada en el rango de
energias entre 0.3 y 2.0 keV, también usando el criterio que el niimero de cuentas una vez
sustraida la emision de fondo debia ser al menos tres veces superior a su desviacion estandar.
La Tabla detalla las PNe con deteccion en rayos X, la Tabla lista las fuentes que
resultaron no ser PNe y las Tablas Bl y B incluyen aquellas PNe que, estando registradas por
los detectores, no han sido detectadas en rayos X. También para estas tltimas se proporciona
una cota superior a su emisién en rayos X calculado como tres veces la desviacion estandar
del fondo en la region de la fuente.
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PN G PN Name INSTRUMENT OFFSET Count Rate Source Nature (Type)
() (ks™)
030.6+05.0 PM1-237 PN 8 1.4+0.4 Dense core inside a molecular cloud
MOS14+MOS2 8 <6.5
288.2—00.5 PM 1-54 PN ) 4.5+0.5 Possible Planetary Nebula
MOS1+MOS2 5 1.440.2
MOS14+MOS2 6 2.14+0.5
MOS1+MOS2 5 1.54+0.9
MOS1+MOS2 5 1.54+0.5
MOS14+MOS2 6 1.6+£0.2

Tabla 3.5: Miscellaneous Sources Detected by XMM-Newton

3.4. Resultados de PNe con deteccion en rayos X en Chandra
y XMM-Newton

En la Tabla B8 se ha compilado la informacion pertinente de aquellas PNe detectadas por
Chandra y XMM-Newton. Dicha tabla incluye las distancias a las fuentes, las cuales proceden
de la busqueda bibliogréafica de cada objeto. También se incluyen los valores de la columna
de hidrégeno, Ny, los cuales se han estimado a partir de la extincién en el 6ptico usando la
relacion:

Ny 1/E(B—V) =58 x10*¢cm™2 mag ™! (3.4)

derivada portB_Q_h.Li.n_Qt_a.]J (|l9_8_d) Para aquellas fuentes cuyos espectros disponian de un niime-
ro suficiente de cuentas para llevar a cabo un anélisis espectral, se determiné la temperatura
del plasma emisor en rayos X, pudiendo estimarse sus flujos observados y luminosidades in-
trinsecas en el rango entre 0.3 y 2.0 keV. Para aquellas fuentes cuyos espectros no tenfan la
calidad suficiente para un analisis espectral (nimero de cuentas inferior a 300), se ha asumi-
do una temperatura intermedia para el plasma emisor y se ha determinado de esta forma el
valor del flujo observado en rayos X en el rango entre 0.3 y 2.0 keV, asi como la luminosidad
intrinseca. El valor de la temperatura que se asumié en este cédlculo fue k7'=0.20 keV, que
estd en el rango de temperaturas 0.15-0.23 keV medidas en aquellas fuentes en las que si fue
posible el ajuste espectral.

De igual forma, la Tabla B9 recopila la informacién para todas aquellas PNe en las que no
se detecta emision difusa en rayos X en observaciones Chandra o XMM-Newton. Para estos
objetos indicamos una cota superior tanto para el flujo como para las luminosidades, derivadas
a partir de la cota superior del nimero de cuentas por unidad de tiempo y asumiendo también
un valor de 0.20 keV para la temperatura del plasma.

La informacién incluida en dichas tablas se representa graficamente en las Figuras B4l
y En la Figura B4 se representa el niimero de cuentas por segundo de cada detector
(EPIC-pn de XMM-Newton y ACIS-S de Chandra) frente a la cantidad de PNe. Esta figura
nos muestra que, para un gran nimero de las PNe que no han sido detectadas, tenemos limites
muy estrictos a sus flujos, por debajo del de muchas otras que si han sido detectadas. En otras
palabras, la razén por la que estas PNe no han sido detectadas no puede achacarse a la falta
de sensibilidad de las observaciones, mas bien es una propiedad intrinseca de las fuentes.

La Figura clarifica esta cuestion. En ella se muestran los valores de flujos y lumino-
sidades en el rango entre 0.3 y 2.0 keV de las PNe en funcién de los valores de Ny y de la
distancia de las fuentes. Las luminosidades en rayos X de las fuentes detectadas estan en el
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Figura 3.4: Numero de cuentas por segundo para los detectores EPIC-PN (izquierda) y ACIS-
S3 (derecha) frente al numero de PNe de la muestra. Los histogramas en negro corresponden
a los objetos detectados, mientras que los rojos representan a los no detectados.

rango 8x10%°-4x1032 erg cm™2 s71. Se aprecia que, a medida que aumenta la extincion y

la distancia a una PN, la proporcion de estas que son detectadas disminuye. Esta situacion
ya se habia descrito para la emision fotosférica de las estrellas centrales en observaciones de
ROSAT (Guerrero, Chu, & Gruendl 2001), pero ahora puede extenderse a la emision difusa
de la burbuja caliente. Igualmente la Figura revela una tendencia a aumentar el flujo
observado de aquellas fuentes que son detectadas con la extincion y la distancia, es decir, que
a medida que una PN estd méas extinguida y se encuentra a mayor distancia, sélo detectamos
las fuentes més brillantes.

Podemos hacer uso de la Figura para definir con méas exactitud los limites de detecta-
bilidad de una PN en rayos X con la tecnologia actual de telescopios y detectores. En general,
es poco probable la deteccién de emision en rayos X de fuentes a distancias superiores a 3 kpc
y con columnas de densidad de hidrégeno por encima de 2x102! cm~2 (6 E(B — V) >0.35
mag). Por otro lado, aquellas fuentes que estan a menor distancia y tienen menores extinciones
son sistematicamente detectadas.

Agradecimientos
Esta investigacion ha hecho uso de la base de datos SIMBAD), operada por el CDS en Estras-
burgo (Francia).
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Figura 3.5: Luminosidad intrinseca (arriba) y flujo observado (abajo) en el rango 0.3-2.0 keV
en funcion de los valores de la columna de hidroégeno, Ny (izquierda) y distancia (derecha) de

las PNe detectadas en rayos X (puntos negros) y de las no detectadas (puntos rojos).
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PN G PN Name INSTRUMENT OFFSET Count Rate
() (ks

000.0-01.7 BI13-14 PN 7 <3.3
MOS14+MOS2 7 <1.0

000.1-02.3 BI13-10 PN 11 <26.4
MOS1+MOS2 11 <3.9

PN 12 <3.3

MOS1+MOS2 12 <1l.1

PN 12 <1l.9

MOS1+MOS2 12 <0.7

000.2—01.9 M2-19 PN 14 <27.6
MOS1+MOS2 14 <3.8

MOS1+MOS2 12 <0.8

000.3—01.6  JaSt 86 MOS1+MOS2 12 <1.0
000.4—01.9 M 2-20 MOS1+MOS2 13 <4.1
000.9—-02.0 BI13-13 PN 11 <5.1
MOS1+MOS2 11 <l.5

PN 11 <2.2

MOS1+MOS2 11 <0.8

001.1400.0 JaSt62 PN 8 <1.8
MOS14+MOS2 8 <0.8

PN 11 <2.0

MOS1+MOS2 11 <0.9

001.1-03.7 ShWi3 PN 8 <3.7
MOS14+MOS2 8 <1.0

PN 9 <2.7

MOS14+MOS2 9 <1.0

001.2—03.9 ShWib PN 9 <2.8
MOS1+MOS2 9 <1.0

MOS1+MOS2 11 <0.8

001.5—00.0 Al2-N PN 9 <2.6
MOS1+MOS2 9 <1l.1

001.6+00.1 JaSt63 MOS1+MOS2 9 <0.8
002.1-04.2 H1-54 MOS1+MOS2 11 <10.0
MOS1+MOS2 12 <0.8

002.3—-03.4 H2-37 PN 7 <1.5
MOS14+MOS2 7 <0.5

002.6—03.4 M 1-37 PN 11 <1.5
MOS1+MOS2 14 <0.7

005.1-03.0 H1-58 PN 7 <2.0
MOS2 7 <0.9

000.5—05.3 SB2 MOS1+MOS2 13 <0.9
006.04+02.8 M 1-28 PN 7 <3.3
MOS2 7 <1l.4

007.8—03.8 Sa3-128 MOS1+MOS2 3 <0.8
007.8—03.7 M2-34 MOS1+MOS2 10 <2.3
011.7400.0 M 1-43 PN 6 <8.1
MOS14+MOS2 6 <1.8

PN 13 <11.3

MOS1+MOS2 13 <1.8

011.7400.2 PN 4 <2.8
MOS1+MOS2 4 <0.8

014.2+03.8 PM 1-205 MOS2 12 <1.2
016.7400.1 PM 2-36 PN 3 <3.6
MOS1+MOS2 3 <1l.2

017.0-01.2 PM1-232 MOS1+MOS2 7 <1.0
MOS1+MOS2 7 <1.6

MOS1+MOS2 9 <0.9

MOS1+MOS2 9 <0.9

021.7-00.6 M 3-55 MOS1+MOS2 6 <1.0
021.8—00.4 M 3-28 MOS1+MOS2 7 <1l.1

Tabla 3.6: XMM-Newton PNe Undetected in X-ray Emission
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PN G PN Name INSTRUMENT OFFSET Count Rate
() (ks™)

027.74-00.7 M 2-45 PN 6 <2.1
MOS1+MOS2 6 <04

034.4—00.3 PM 1-265 MOS1+MOS2 12 <0.8
MOS1+MOS2 12 <0.7

049.3+88.1 H4-1 PN 9 <48.3
130.4+03.1 K 3-92 MOS1+MOS2 9 <0.8
MOS1+MOS2 12 <0.5

MOS1+MOS2 11 <9.2

135.6+01.0 WeBo1l MOS1+MOS2 4 <2.0
MOS1+MOS2 4 <1.0

MOS1+MOS2 4 <4.7

MOS1+MOS2 4 <4.2

299.8-01.3 Hen 2-81 PN 9 <3.4
MOS1+MOS2 9 <1.0

307.3405.0 Sa2-93 PN 5 <6.6
MOS1+MOS2 5 <23.3

PN 5 <8.1

309.04-00.8 Hen 2-96 MOS1+MOS2 10 <0.9
311.0+02.4 SuWt2 PN 13 <2.1
MOS1+MOS2 13 <0.8

MOS1 11 <0.9

MOS2 11 <1.3

311.4+02.8 Hen2-102 PN 3 <2.1
MOS1+MOS2 3 <0.6

313.3+00.3 MOS1+MOS2 11 <0.7
315.7-04.2 Sa2-108 MOS1+MOS2 13 <0.9
325.9-01.7 vBe2 MOS1+MOS2 7 <0.6
PN 7 <2.0

MOS1+MOS2 7 <0.9

347.7402.0 Sa2-167 MOS1+MOS2 7 <0.6
MOS1+MOS2 37 <0.5

MOS1+MOS2 7 <0.6

MOS1+MOS2 7 <0.5

354.4+4-03.2 MOS1+MOS2 12 <8.1
355.9-04.4 K6-32 MOS1+MOS2 6 <0.5
357.1-04.7 H1-43 PN 6 <2.6
357.3—06.5 SB50 MOS1+MOS2 4 <1.6
358.8+00.0 Terz N2022 PN 11 <33.3
MOS1 11 <1l.9

MOS2 11 <1.8

358.6—02.2 MaC1-7 PN 9 <24
MOS1+MOS2 9 <0.8

359.1400.0 GRM?2 PN 8 <2.0
MOS1+MOS2 8 <0.9

359.1-00.1 GRM3 PN 12 <5.4
MOS1+MOS2 9 <0.5

PN 9 <1.7

MOS1+MOS2 9 <0.9

359.1-01.7 M 1-29 MOS1+MOS2 13 <1.2
MOS1+MOS2 14 <1.7

359.1-02.9 M 3-46 MOS1+MOS2 10 <1l.5
MOS1+MOS2 12 <1.8

359.2—-00.4 RPZM48 PN 13 <14
MOS1+MOS2 13 <0.7

359.3—03.1 M 3-17 PN 14 <4.5
MOS1+MOS2 14 <1l.3

MOS1+MOS2 12 <1l.7

359.4—00.8 RPZM 39 MOS1+MOS2 12 <0.3

Tabla 3.7: XMM-Newton PNe Undetected in X-ray Emission
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Tabla 3.8: Chandra & XMM-Newton PNe with Detected X—ray Emission

Object Telescope &  Distance Nu Count Rate fx Lx Ref.
Instrument Kpc cm ™2 (ks™h) lergem™s™']  [ergs™|

Bl13-13 XMM EPIC 3.2+0.5

BD+30°3639 CXO ACIS-S 1.2 0.24x10%2 232+4 5.7x10713 2.7x1032 1

Hb5 XMM EPIC 1.7 6.0x10%! 3.04+0.3 1.3x10~ 14 4.5%10%°

Hen 2-227 XMM EPIC 1.91 5.8x10%! 1.34+0.3 5.0x107%° 2.2x10%°

K1-16 XMM EPIC 1.67 1.2x10% 105+18 1.1x10713 3.7x103!

K 3-35 XMM EPIC 3.9 1.1x10%2 2.5+0.8 1.3x10~ 14 2.3x10%!

K 6-35 XMM EPIC 5.5+1.4

LoTr5 XMM EPIC 0.45 5.8x10*° 26.0+1.0 2.7x10~ ™ 6.7x10%°

MyCn 18 CXO ACIS-S 2.4 2.9x102! 2.6+0.3 1.4x107 1 1.1x10%

NGC40 CXO ACIS-S 1.02 2.4x10% 21.740.3 1.3x107'  2.1x10** 23

NGC 246 CXO ACIS-S 0.5 1.16x10%° 21.940.7 1.7x10713 5.3x10%°

NGC 2392 XMM EPIC 1.28 1.5%x10%! 39.242.2 3.9x10~ 1.8x 103! 4

NGC 3132 CXO ACIS-S 0.81 5.8x10%° 1.240.2 8.5x1071° 6.7x10%°

NGC 3242 XMM EPIC 0.55 5.0x10%° 31.3+1.6 4.2x1071 7.3x10%° 5

NGC 4361 CXO ACIS-S 0.964 1.7x10%° 3.04+0.3 2.3x10~ 2.6x10%°

NGC 6543 CX0 ACIS-S 1.5 8.0x10%° 31.3+0.9 9.5x107 1 6.5x10%* 6

NGC 7009 XMM EPIC 1.45 4.6x10%° 6.041.0 7.2x107H 4.4%103 7

NGC 7026 XMM EPIC 3.7 3.5x10%! 6.04+1.0 6.2x1071%° 1.0x 103!

NGC 7027 CX0 ACIS-S 0.89 7.0x10% 14.54+0.9 3.1x1071 1.3x10%2 8

NGC 7293 CXO ACIS-S 0.21 4.0x10%° 43.34+1.3 3.2x10713 1.7x103%°

vBe3 XMM EPIC 4.8x10%! 69.0+9.0

References.—(1) Kastner et all (Izm)ﬂ) (2) Montez et all (2004); (3) [Kastner et all (2008); (4)Ruiz_et_all

(2013); (5) Ruiz et all (2011); (6) IChu_et all (2001); (7) IGuerrero et all (2005); (8) | 001)
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o7

Object Telescope &  Distance Nu Upper Limit fx Lx
Instrument Kpc cm ™2 (ks™h) [erg cm =251 [ergs™]
Al2-N XMM EPIC <2.6
B13-10 XMM EPIC 23.0 <26.4
B13-13 XMM EPIC <5.1
Bl13-14 XMM EPIC 19.3 2.9%x10% <3.3 <3.4x1071%  <1.5%x10*?
GJIC1 CXO ACIS-S 3.1 2.2x10% <2.1 <1.1x107%  <1.3x10*
GRM1 CXO0 ACIS-S 8.5 <0.9
GRM 2 CXO ACIS-S <1.5
XMM EPIC <0.9
GRM 3 CXO0 ACIS-S <0.6
XMM EPIC <0.5
G011.7400.2 XMM EPIC <0.8
G313.34+00.3 XMM EPIC <0.7
G354.4+03.2 XMM EPIC <8.1
H1-43 XMM EPIC 13.2 2.4x10% <2.6 <2.6x1071°  <5.5%x10%
H1-54 XMM EPIC 4.9 4.3x10% <0.8 <5.3x107'  <4.6x10%*°
H1-58 XMM EPIC <0.9
H2-37 XMM EPIC 3.6 <15
H4-1 XMM EPIC <48.3
Hen 2-102 XMM EPIC 3.77 <0.6
Hen 2-81 XMM EPIC <1.0
Hen 2-96 XMM EPIC <0.9
JaSt 62 XMM EPIC <2.0
JaSt 63 XMM EPIC <0.8
JaSt 86 XMM EPIC <1.0
K 3-92 XMM EPIC 6.8 5.5%x10%! <0.5 <2.7x1071%  <1.5x10%?
K 6-32 CXO ACIS-S <4.8
XMM EPIC <0.5
M1-16 CXO0 ACIS-S 5.45 <24.0
M1-28 XMM EPIC <14
M 1-29 XMM EPIC 3.3 6.9x10%! <1.2 <6.4x1071%  <8.4x10%°
M1-37 XMM EPIC 4.9 4.6x10% <0.8 <1.6x1071%  <6.4x10%°
M 1-43 XMM EPIC <1.8
M 2-19 XMM EPIC <27.6
M 2-20 XMM EPIC 9.5 <4.1
M 2-34 XMM EPIC <2.3
M 2-45 XMM EPIC <0.4
M 2-9 CXO ACIS-S 0.65 4.3x10% <3.1 <7.3x1071%  <3.7x10%
M 3-17 XMM EPIC 9.0 1.3x10%2 <1.3 <6.6x1071°  <6.5%x10%
M 3-28 XMM EPIC 4.9 11.6x10% <1.1 <5.6x1071%  <1.6x10%
M 3-46 XMM EPIC <15
M 3-55 XMM EPIC <1.0
MaC 1-7 XMM EPIC <0.8
PM1-2 CXO0 ACIS-S 1.8 <24.0
PM 1-205 XMM EPIC <1.2
PM 1-232 XMM EPIC <0.9
PM 1-265 XMM EPIC <0.7
PM 2-36 XMM EPIC <1.2
RPZM 39 XMM EPIC <0.3
RPZM 48 XMM EPIC <0.7
Sa2-108 XMM EPIC <0.9
Sa2-167 XMM EPIC <0.5
Sa2-93 XMM EPIC <6.6
Sa3-128 XMM EPIC <0.8
SB2 XMM EPIC <0.9
SB 50 XMM EPIC <1.6
ShWi 3 XMM EPIC <37
ShWi5 XMM EPIC <2.8
SuWt2 XMM EPIC 1.0 2.3x10% <0.8 <5.0x107%  <6.0x10%°
Terz N2022 XMM EPIC <1.8
vBe 2 XMM EPIC <0.6
WeBo 1 XMM EPIC 1.6 4.1x10% <1.0 <5.8x1071  <1.8x10*

Tabla 3.9: Chandra & XMM-Newton PNe Undetected X—ray Emission
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Figura 3.6: Distancia y extincion (Ny) de las PNe observadas en rayos X, donde las fuentes
detectadas se representan con puntos negros y las que no se detectan con puntos rojos.
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Capitulo 4

Physical Structure of NGC 3242 from

the Hot Bubble to the Nebular
Envelope

One key feature of the interacting stellar winds model of the formation of planetary nebulae
(PNe) is the presence of shock-heated stellar wind confined in the central cavities of PNe.
This so-called hot bubble should be detectable in X-rays. Here we present XMM-Newton
observations of NGC 3242, a multiple-shell PN whose shell morphology is consistent with
the interacting stellar winds model. Diffuse X-ray emission is detected within its inner shell
with a plasma temperature ~2.35x10% K and an intrinsic X-ray luminosity ~2x10% ergs s~
at the adopted distance of 0.55 kpc. The observed X-ray temperature and luminosity are
in agreement with “ad-hoc” predictions of models including heat conduction. However, the
chemical abundances of the X-ray-emitting plasma seem to imply little evaporation of cold
material into the hot bubble, whereas the thermal pressure of the hot gas is unlikely to drive
the nebular expansion as it is lower than that of the inner shell rim. These inconsistencies are
compounded by the apparent large filling factor of the hot gas within the central cavity of
NGC 3242.

4.1. Introduction

Planetary Nebulae (PNe) consist of stellar material ejected by low- and intermediate-
mass stars (0.8-1.0 Mg < M; <8-10 Mg). Towards the end of the Asymptotic Giant Branch
(AGB), these stars experience copious mass loss and eject most of their stellar envelope
through a slow, dense AGB wind. The ejected material is subsequently ionized by the central
star and becomes a PN. PNe eventually disperse into the interstellar medium as they expand,
whereas the stellar cores, mainly composed of carbon and oxygen, will evolve toward the white
dwarf stage.

Near the time when the hot stellar core is exposed, the slow AGB wind, with terminal
velocities 5-30 km s~! (tE‘d_e.Le.t_a.]J [1988), is superseded by a fast stellar wind with terminal
velocities 1,000-4,000 km s~ (IQ&LU.].‘LJ;SQJ.&QLE&U.U.QLLC] 11985; (Guerrero_ef. all, 2010). This fast
stellar wind sweeps up the slower AGB wind to form a PN (im, M) In this interacting
stellar winds (ISW) model, the physical structure of a PN would be similar to that of a
wind-blown bubble, as modeled by [Weaver ef. all (I].ELU), comprising a central cavity filled

99
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with shocked fast wind (the so-called hot bubble), a dense shell of swept-up AGB wind at
10* K, and an outer envelope of unperturbed expanding AGB wind. In a simplistic model,
the temperature of the shocked stellar wind inside the hot bubble would be 107-10® K, but
turbulent mixing (e.g., Mellema, y Frank, |l9.95) or heat conduction (IthL;LRm_np_tLd, [1998;
|S_t_eﬂen_et_a.]_], |20_(ld) lowers the temperature of the hot gas to 10%-107 K and raises its density
to produce optimal conditions for the emission of soft X-rays. Therefore, X-ray observations
of shock-heated hot gas in PNe provide us a direct means to examine the interaction of the
fast stellar wind with the AGB wind and to investigate the transfer of energy and momentum
to the PN envelope.
ROSAT observations showed hints of diffuse X-ray emission in a few PNe (m,
). However, it was not until the advent of Chandra and XMM-Newton, with their un-
precedented resolution and sensitivity, that we were finally able to unambiguously detect hot
gas in PNe. Chandra and XMM-Newton have resolved the diffuse X-ray emission in a handful
of PNe (e.g., Kastner et all, 2000, R001; IChu et all, 2001; IGuerrero et all, 2002, 2005) and
revealed unexpected, hard X-ray emission from the central stars of several PNe that may ori-
ginate from the coronal emission of unseen faint binary companions or shocks within the fast
stellar winds (Guerrero et all, 2001; Kastner et all, 2003; Montez et all, 2010). Observations
of diffuse X-ray emission in PNe demonstrate that hot gas in elliptical PNe is confined within
the innermost nebular shell and that the high pressure of the hot gas may indeed drive the
nebular expansion as expected in bubble models.

The observed values of Lx and Tx are in agreement with predictions of the time-dependent
models developed by Steffen_ef. all (IZO_O_d) that include heat-conduction for PNe with central
stars of normal, hydrogen-rich surface composition. There is, however, an unsolved puzzle: the
analyses of the chemical composition of the X-ray-emitting plasma in PNe suggest that it is
mainly composed of stellar wind, with little contamination of material from the cold nebular
shell (e.g., NGC 2392 and NGC 6543, (Guerrero_ef. all, 2003; (Chu_et. all, 2001). This discrepancy
has been further illustrated by the analysis of the high-spectral resolution Chandra LETG
spectrum of BD+30°3639 that conclusively confirms the stellar wind composition of its X-
ray-emitting plasma (m, M) This problem has prompted alternative mechanisms for
the production of hot gas in PNe, including the action of fast collimated outflows and/or slow
fragments in the onset of the fast stellar wind (ISQ_k&L;LKa.s.tn_eﬂ, |20.03), and the absorption of
energy from the stellar wind by slowly moving ions embedded in the wind itself, the so-called
pick-up ions (IS.Qk&L&t_a]J, |20J_d)

NGC 3242 (PN G261.0+32.0), the Ghost of Jupiter, is a multiple-shell PN with a bright,
287 x20” inner ellipsoidal shell and ansae surrounded by a fainter, 46” x40” moderately ellip-
tical envelope. These two shells are further enclosed by arcs and a giant broken halo revealed
by deep images (I(.loua.dj_at_al], 2003, |2.0_0_4) The double-shell morphology of the main nebula
of NGC 3242 is highly suggestive of interactions between the fast stellar wind of its central
star (voo=2,400 km s~ !, IPanldrach et all, |2.0.0_4) and the previous slow AGB wind. The AGB
wind (the nebular envelope) has been swept by the fast stellar wind to form a thin ionized
shell with a central cavity that can be expected to be filled with shocked fast wind. This
shock-heated gas should emit X-rays, and the diffuse X-ray emission from NGC 3242 is likely
detectable because of its proximity (distance = 0.55+0.23 kpc, [Terzian, 1997: Mellemd, |20.0_4),
and low extinction (IB.a.].Lck_at_a.]J [1993; [Henry et. all, 2000; B(ltL&SChM&Ld;S&l&EI,'ZDﬂS)

In this paper, we present XMM-Newton observations of NGC 3242 that have detected
diffuse X-ray emission within its innermost nebular shell. The observations are described in
§2, the results are presented in §3, the physical structure of the optical nebula is investigated
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in §4, and the effects of the shocked stellar wind in the nebula are discussed in §5.

4.2. QObservations

4.2.1. XMM-Newton X-Ray Observations

NGC 3242 was observed with the XMM-Newton Observatory in Revolution 730 on 2003
December 4 using the EPIC-MOS1, EPIC-MOS2, and EPIC-pn CCD cameras (OBSID =
0200240401). The two EPIC-MOS cameras were operated in the Full-Frame Mode for a total
exposure time of 19.1 ks, while the EPIC-pn camera was operated in the Extended Full Frame
Mode for a total exposure time of 15.7 ks. The Medium filter was used for all observations. The
XMM-Newton products were processed using the XMM-Newton Science Analysis Software
(SAS version 10.0.0) and the calibration files from the Calibration Access Layer available on
2010 September 16. The event files were screened to eliminate events due to charged particles
or associated with periods of high background. For the EPIC-MOS observations, only events
with CCD patterns 0-12 were selected; for the EPIC-pn observation, only events with CCD
pattern 0 (single pixel events) were selected. Time intervals of high background, when the
count rate in the background dominated 10-12 keV energy range is >0.3 cnts s—! for EPIC-
MOS and >1.4 cnts s~! for EPIC-pn, were discarded. The resulting net exposure times are
18.7 ks, 18.7 ks, and 13.6 ks for the EPIC-MOS1, EPIC-MOS2, and EPIC-pn observations,
respectively.

The XMM-Newton EPIC observations detect a source of diffuse X-ray emission at the
location of NGC 3242. An inspection of EPIC-pn and EPIC-MOS images at different energy
ranges reveals that this source is soft, with most emission below 1.0 keV and very little emission
at higher energies. The EPIC-pn background-subtracted count rate in the 0.38-2.0 keV energy
range is 31.3+1.6 cnts ks ™! for a total of 4224-22 counts. The EPIC-pn net count rates in the
energy ranges 0.38-1.0 keV and 1.0-2.0 keV are 30.341.6 cnts ks~!, and 1.140.4 cnts ks™!,
respectively. The EPIC-MOS background-subtracted count rates in the 0.38-2.0 keV energy
band are 4.4+0.5 cnts ks~ for MOS1 and 4.840.5 cnts ks~! for MOS2, with a total of 83410
cnts for MOS1 and 90+£10 cnts for MOS2.

4.2.2. Archival Narrow-band HST Imaging

In order to examine the spatial correlation between the diffuse X-ray emission and the
optical nebula, narrow-band WFPC2 images of NGC 3242 in the Ha, He 11 A\686, [N 11
A6583, and |O 111] A5007 emission lines were retrieved from the HST archive (Proposal ID
7501 and 8773, PI: Arsen Hajian, and Proposal ID 6117, PI: Bruce Balick). The images used
in this work are listed in Table Bl with their integration times and filters. In all cases, the
innermost shell of the nebula was registered on the WFPC2-PC1 CCD, while a fraction of
the outer envelope was missed by the detector. These images were calibrated via the pipeline
procedure and cosmic rays were removed by combining different exposures obtained with the
same filter using standard IRAH] routines. The final images have total exposure times of 100
s for Hey, 160 s for He 11, 1260 s for [O 111], and 2840 s for [N 11].

! IRAF, the Image Reduction and Analysis Facility, is distributed by the National Optical Astronomy
Observatory, which is operated by the Association of Universities for Research in Astronomy (AURA) under
cooperative agreement with the National Science Foundation.
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Emission Lines Number of images fexp [s|] Program ID

Ha 1 100 6117
He 11 1 160 6117
[N 11] 3 400 6117

2 300 7501, 8773

4 260 7501, 8773
[O 1] 1 260 7501

5 200 7501, 8773

Tabla 4.1: HST WFPC2 Observations of NGC 3242

4.2.3. Medium-Dispersion Spectroscopy Observations

Medium-dispersion long-slit spectroscopic observations of NGC 3242, obtained using the
GoldCam CCD Spectrograph (GCCAM) on the 2.1m telescope at the Kitt Peak National
Observatory (KPNO) on 1996 December 7, were kindly provided to us by Dr. K. Kwitter

(tlie.n.rgLat_a.]J |20.0.d The observations, covering the spectral region 3600 — 9600 A, were
obtained using a 285” x 5" slit oriented along the East-West direction and centered at 8” south
of the central star. The spatial scale of the observations is 07.78 pix~!. The grating 240 was
used with the GG-345 blocking filter to cover the blue spectral region 3650 — 6750 A at a
spectral dispersion 1.49 A pix~!, whereas the red spectral region 5650 — 9600 A was observed
at a spectral dispersion 1.86 A pix~! using grating 58 with the OG-530 blocking filter. Two
exposures of 60 s each were acquired in the blue spectral range, while exposures of 60 s, 30 s,
and two of 20 s were acquired in the red spectral range. The original spectra were reduced and
analyzed using standard IRAF routines. For the flux calibration we used several observations
of the spectrophotometric standard stars BD+28°4211 and Hiltner 600 obtained on the same
night.

4.3. XMM-Newton Data Analysis

4.3.1. Spatial Properties of the X-ray Emission from NGC 3242

To study the spatial distribution of the X-ray emission from NGC 3242, we have produced
EPIC images of NGC 3242 in the energy band 0.25-2.5 keV by extracting the individual EPIC-
pn, EPIC-MOS1, and EPIC-MOS2 images, mosaicing them together, applying the exposure
map correction, and smoothing it. The raw image is shown in the left panel of Figure ET],
while the exposure map corrected, smoothed version of the image overlaid by X-ray contours
is shown in the central panel.

To compare the relative spatial distribution of the X-ray-emitting gas and the ionized
nebular material, we have superposed the X-ray contours on the HST WFPC2 |O 111| image
of NGC 3242 (Figure EET}right). The comparison between the X-ray contours and the optical
image suggests that the X-ray-emitting gas is confined within the innermost shell of NGC 3242,
as the location of the lowest intensity level X-ray contours outside the 28”x20” inner shell of
NGC 3242 is most likely caused by the point-spread function (PSF) of XMM-Newton that is
known to have a half energy width (HEW) of 15”.2 for EPIC-pn and 13”.0-13”.8 for EPIC-MOS
and significantly extended wings.

The X-ray image and contours also suggest that the detailed morphology of the X-ray
emission is asymmetric, with an emission peak northwest of the central star. We further
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Figura 4.1: Raw (left) and smoothed (center) XMM-Newton EPIC images of NGC 3242 in
the 0.25-2.5 keV energy band, and (right) HST WFPC2-PC1 |O 111] image of NGC 3242. The
[O 111] image is overplotted with the X-ray contours derived from the smoothed EPIC X-ray
image. Contours correspond to 100, 200, 500, 750, 1000, and 1500 above the background
level.

compare in Figure the surface brightness profile of the X-ray emission of NGC 3242 along
the major and minor nebular axes with the PSF from a point source in the field of view.
Both profiles of the nebular emission are asymmetric and more extended than those of the
point-source, more clearly for the profile along the major axis of the nebula.
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Figura 4.2: Normalized intensity of the EPIC-MOS X-ray surface brightness profile of
NGC 3242 (solid line) and a point-source in the field 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 of
NGC 3242 for an X-ray-emitting ellipsoidal shell of constant density with a shell thickness
10% (model A) and 20% (model C), and a filled shell (model C). Contours correspond to
200, 400, 800, and 1200 above the background level.

In order to better understand the distribution of X-ray-emitting gas in NGC 3242 we have
constructed simulated observations for comparison with the XMM-Newton images. For these
simulated observations we modeled the emission from NGC 3242 as though it arose from a
constant-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 117.25 x 77.5 in the
plane of the sky. Three models were considered: Model A assumed the X-ray-emitting gas
was confined to an ellipsoidal shell with a fractional width (Ar/r) of 0.1; Model B assumed
a similar shell with a fractional width of 0.2; and Model C assumed the X-ray-emitting gas
filled the ellipsoid with constant density.

To simulate the XMM-Newton observations, we generated random simulated X-rays based
on the model distribution of the X-ray emitting gas with further randomization in the plane
of the sky consistent with the XMM-Newton PSFA We also added random X-ray events to the
simulated image to mimic the background emission. The total number of simulated source and
noise counts were set to match those of the actual XMM-Newton observations. Each model was
used to make ten simulations to explore the variations caused by the small number statistics of
these Monte Carlo simulations. We then adaptively smoothed the simulated observations with
the same parameters used for the actual observations. Figure E3lshows a typical realization for
each of the three models described. In the realizations of models A and B (the shell models) a
central deficit in X-ray emission is always apparent. In the realizations of Model C the X-ray
emission peaks on or near the center; the example shown in Figure even exhibited an
offset peak matching the actual observation. These simulated observations demonstrate that
the diffuse X-ray emission from NGC 3242 is more consistent with that from a central cavity
filled with X-ray-emitting gas than from a thin ellipsoidal shell. They also suggest that the
asymmetric distribution of the X-ray emission may be spurius due to the low count number.

% Based on XMM-Newton observations of the bright, soft point source Nova LMC1995 (Im, M)
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4.3.2. Spectral Properties of the X-ray Emission from NGC 3242

To study the spectral properties of the X-ray emission from NGC 3242, we have extracted
its EPIC-pn, EPIC-MOS1, and EPIC-MOS2 background-subtracted spectra (Figure EE4]). Our
description of the spectral properties of NGC 3242 will focus on the EPIC-pn spectrum as the
number of counts in this spectrum is ~5 times larger than in the EPIC-MOS1 and EPIC-
MOS2 spectra. The EPIC-pn spectrum of NGC 3242 is soft, with most counts below 1.0 keV.
The spectrum peaks at 0.5-0.6 keV, and then steadily declines towards higher energies. This
peak is most likely due to the He-like OviI triplet at 0.57 keV.

We shall note that the shape of the EPIC-pn spectrum at energies below 0.55 keV is difficult
to explain. The unbinned spectrum reveals noticeable oscillations in the count rates with small
number of counts in energy bins at ~450 eV and ~500 eV, and large number of counts in
energy bins between these two energies and at ~400 eV. Since these “spectral features” have
widths smaller than the EPIC-pn spectral resolution at this energy range (FWHM~90 eV),
it is unlikely that these spikes are associated with real emission lines. It has been reported
that optical loading can produce the observed effects, but this mechanism can be ruled out
because the Medium Filter used in our observations prevents the optical contamination from
point sources as bright as my=6-9 mag. (XMM-SOC-CAL-TN-0051), while the central star of
NGC 3242 has my=10.3 mag (van_Altena et_all, [1995). We can conclude that these oscillations
are most likely caused by stochastic effects. To mitigate this issue, the EPIC-pn spectrum has
been binned to have at least 25 counts per channel for further spectral analysis. Similarly,
the EPIC-MOS spectra have been binned to have at least 15 counts per channel for spectral
analyses.

4.3.3. Spectral Analysis

For the spectral analysis, we have adopted the nebular chemical abundances (He=0.94 Heg,,

C=0.78 Ce, N=1.61 Ng, 0=0.83 O¢, Ne=0.75Neg, S=0.20Se, and Ar=0.40 Arq), and fore-
round hydrogen column density (Ng—5x10%° cm™2) derived by -

ﬁﬂ) We have then modeled the observed EPIC spectra using an absorbed APEC optically

‘El%glasma emission model and adopting the absorption cross-sections from
).

This model provides a reasonable fit to the EPIC spectra of NGC 3242’s diffuse emission
with a reduced x? of 1.60 (=38.4/24) for kT—0.19040.009 keV (~2.2x10° K), although the
best-fit model is lower than the observed spectrum at energies <0.5 keV. The fits are not
improved by allowing Ny to vary and we find that the best-fit values of k7" and Ny appear
to be correlated (Figure EX) as k7" = 0,1975 — 20,0x Ny, where k7" is given in keV and Ny
in units of 1020 cm 2.

Alternatively, we may allow the chemical abundances of nitrogen and carbon to vary in
the fits, as these two elements have spectral lines that can contribute in the 0.4-0.5 keV energy
band. Variations of the carbon abundance do not produce noticeable changes in the quality
of the spectral fit, and thus the carbon abundance cannot be well constrained. On the other
hand, changes to the nitrogen abundances produce a significant improvement of the spectral
fit, and the best-fit model (Figure B) has kT'=0.202+0015 keV (~2.35x10% K), N=5.377§ N,
and a reduced x? of 1.07 (=24.56/23). The limits to the nitrogen abundance set by this fit
are better illustrated by the nitrogen versus temperature y? grid plot of the spectral fit in
Figure 4], which shows that the range of nitrogen abundances exclude the nebular abundance
of 1.61 Ng. The best-fit value for the nitrogen abundance implies a N/O ratio of the X-ray-
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Figura 4.4: (top-panel) EPIC-pn (black), EPIC-MOSI (red), and EPIC-MOS2 (green)
background-subtracted spectra of the diffuse emission of NGC 3242. The best-fit joint mo-
del is shown as a histogram in the corresponding color. The inset shows the nitrogen vs.
temperature x? grid plot of the spectral fit where the black, red, and green curves represent
the 68 %, 90 %, and 99 % confidence levels. (bottom-panel) Residuals of the best-fit joint model
to the EPIC-pn (black), EPIC-MOS1 (red), and EPIC-MOS2 (green) spectra of NGC 3242
shown in the top panel.
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emitting gas to be (N/O)x ~1.2~3.3 times greater than the N/O ratio of the ionized nebular
material, (N/O)uen ~0.36.

For the best-fit model with enhanced nitrogen abundance, we derive an observed flux of
(42#}{) x1071* ergs cm™2 s7! and an intrinsic X-ray luminosity of (7.3#}:2) %1030 d? ergs s~!
in the 0.4-2.0 keV energy band, where d is the distance in kpc. The volume emission measure
(EM = N2V, where N, is the electron density and V is the emitting volume) of this model is
~5x10%% d? cm~3. The emitting volume of the inner shell of NGC 3242 is ~2x10°2 € d® cm?,
where € is the volume filling factor of the X-ray-emitting gas. Thus, the electron density of
the X-ray-emitting gas is ~5¢ /2 d"/2 cm™2, and the thermal pressure is 1.6x107% ¢~ 1/2 ¢1/2
dyne cm™2. At a distance of 0.55 kpc, the X-ray luminosity of NGC 3242 is (2.2J_r8ﬁ)><1030

~1/2

ergs s—!, the electron density of the X-ray-emitting gas is 4 em ™3, and its thermal

pressure is 1.2x107% ¢~1/2 dyne cm—2.

4.4. Physical Structure of the Optical Shell

4.4.1. Bulk Physical Conditions

The electron temperature and density of the optical shell of NGC 3242 can be derived using
standard techniques (e.g., \Guerrero et all, |]_9_9_d) from the long-slit intermediate-dispersion
spectroscopy presented in §2.3. From these two-dimensional spectra of NGC 3242, we have
extracted one-dimensional spectra of representative regions of its inner and outer shells, and
measured the fluxes of the emission lines using the IRAF task splot. Table presents line
fluxes normalized to an HB flux of 100. The observed fluxes, F, have been dereddened using
the IRAF task redcorr to derive the intrinsic intensity of the line, I:

I = F x 10-¢us*/x (4.1)

where cpg is the logarithmic H3 extinction constant computed by comparing the observed
value of the Ha to HG ratio to the expected theoretical value of 2.87 for case B recombination

(Ds_t;m;bm_dg;;Eaﬂ_a.nd, |20_0_d) The observed fluxes are subsequently corrected using the values
of f corresponding to the interstellar extinction law of Savage y Mathis (1979). The Ho/Hf

ratio measured in the medium dispersion spectra implies an extinction coefficient czz—0.01 for
the inner shell and 0.05 for the outer shell. We note that these values of cyz are smaller than

the values 0.10-0.15 derived by Balick et all (1993) and [Pottasch y Bernard-Salas (2008)), but

consistent with the values derived by [Henry et all (2000) using this same dataset.

The physical conditions for the inner and outer shells of NGC 3242 have been derived
using temperature-sensitive line ratios of |O 111], [N 11], [O 11|, and [S 111], and density-sensitive
line ratios of [S 11] and [Ar 1v]. The ions and lines used, their ratios, and the values of electron
temperature, T, and density, N,, are listed in Table The results suggest that the inner
shell density is ~2,200 cm 3, in excellent agreement with the density derived from the [S 11|
lines by [Pottasch y Bernard-Salas (2008), and the outer shell density is ~370 cm™3. Among the
four temperatures derived from different lines, we adopt that from the [O 111] lines, 11,900 K
for the inner shell and 10,400 K for the outer shell, as the [O 111] temperature diagnostic is
the least affected by the extinction law and the lines are the brightest. This radial decline
in temperature is consistent with the results presented by Balick et all (|l9.9i‘i) Using these
values, we derive thermal pressures of 3.6x10™? dyne cm™2 and 5x107!° dyne cm™2 for the
inner and outer shells, respectively.
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Inner Shell Outer Shell
Line ID Wavelength [A] £\ F Ji F Ji

[0 1] 3726 0.26 10.8 11.7 3.7 4.0
[O 1] 3729 0.26 9.7 10.5 0.3 0.3
S n] 4068 0.20 0.5 0.5

[S 1] 4076 0.20 0.5 0.5 . ..
HS 4101 0.18 26.4 25.6 27.2 25.5
Hy 4340 0.135 45.5 47.0 46.2 48.2
[O 1] 4363 0.13 10.9 11.3 10.1 10.5
[Ar 1v] 4711 0.04 4.8 4.9 4.0 4.0
[Ar 1v] 4740 0.04 4.0 4.0 2.9 2.9
Hp 4861 0.00 100.0 100.0 100.0 100.0
[O 1] 4959 -0.02 339.1 336.8 362.2 359.7
[O 111 5007 -0.03 1018.1 1007.8 1523.3 1507.9
[CI 1] 5517 -0.15 0.2 0.2 0.3 0.3
[N 11 5755 -0.21 0.07 0.07 . .
[S 1] 6312 -0.30 0.7 0.6 0.4 0.4
[N 1] 6548 -0.34 0.7 0.6 . ..
Ha 6563 -0.34 289 287 296 286
[N 1] 6583 -0.34 2.1 1.9 14.6 13.4
[S 1] 6716 -0.36 0.3 0.3 1.1 1.0
[S 1 6731 -0.36 0.4 0.4 1.0 0.9
[O 1] 7320 -0.43 0.5 0.4 0.05 0.04
[0 1 7330 -0.43 0.5 0.4 0.05 0.04
[S 1] 9069 -0.64 3.7 3.1 22.6 19.2
[S 1] 9532 -0.65 18.0 15.2 18.1 15.2

F(HB) (ergsem?s™!) 3.1x107 M 2.2x107*2

Tabla 4.2: Line Strengths for NGC 3242

4.4.2. Spatially Resolved Physical Conditions

The narrow-band HST images and ratio maps of NGC3242 in different emission lines
(Figure B display a simple shell morphology consisting of an elliptical inner shell and an
attached outer shell. This shell morphology is only moderately complicated by ansae and
knots best seen in the [N 11| images A spatio-kinematic study of NGC 3242 bym
M) confirms this simple shell structure: the inner shell is a nearly round bubble expanding
at 25-30 km s~!, while the outer shell is a co-expanding envelope filled with material. Thus,
the Ha image of NGC 3242 can be used to obtain density and pressure profiles of the nebula
for comparison with those of the X-ray-emitting gas in the central cavity.

The density profile of NGC 3242 has been previously determined by [Soker ef. all (I].99.d)
using a ground-based Ha image. We will use the high-resolution HST WFPC2 Ha image
to determine the electron density, N, and thermal pressure, Py, of the inner shell and the
envelope as a function of nebular radius. First, we examined this image to select a direction
that would provide us with a clean surface brightness profile. The cut along PA=230° is
orthogonal to the inner shell rim and covers the full extent of the outer shell. Thus, we
extracted the surface brightness profiles in the He, He 11 A4686, [O 111] A5007, and [N 11|
A6583 shown in Figure 7l The surface brightness profile of the outer shell is very similar in
the Ha, |O 111], and [N 11| lines, but the He 11 emission is diminished most likely because the
inner shell is optically thick to Het ionizing photons. As for the inner shell, all profiles show
the bright shell rim, but peak at different radial distances: ~77.4 for He 11, ~7”.6 for Ha, and
~77.8 for [O 11|. The emission inside this rim drops steeply, but the filaments projected in
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Figura 4.6: HST WFPC2 narrow-band images and ratio maps of the central region of
NGC 3242. The images are displayed on a squared-root scale, while the ratio maps are displa-
yed on a linear scale.
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Observed Ratios Value

Physical Ion Line Ratios Inner Outer Inner Outer
Parameter Shell Shell Shell Shell

T. [N 11] (6548+4-6583/5755 41.6 . 14.700 K .

T. [S mi] (9069+9532) /6312 32.0 106.6 14.040 K 8.070 K

Te [O ] (4959+-5007) /4363 124.9 189.0 11,880 K 10.400 K

T. [O 1]  (3726+3729)/(7320+7330)  19.5 43.3 10,100 K 9.860 K

N. [Ar 1v] 4711/4740 1.18 1.37 2.250 cm™® 400 cm ™

N. [S 1] 6716/6731 0.71 1.13 2.200 cm™® 340 cm™?

Tabla 4.3: Physical Conditions in NGC 3242

the central cavity produce secondary peaks in the He, [O 111], and [N 11] lines, but not in the
He 11 line.

The outer shell has been modeled assuming a mean electron density ~370 cm™ and a
temperature of 10.400 K. Figure L8 left shows the fit to the Ha surface brightness profile of

the outer shell of NGC 3242 assuming four different radial dependences of the density: r~2,

=Y 712 and r~1/3. The model surface brightnesses for the =2 and r~! density profiles
decrease outwards too rapidly compared to the observed surface brightness profile, and can
thus be excluded. The model surface brightness for the r—/2 and r—1/3 density profiles more
closely match the observation.

Using the r1/2 density profiles in the outer shell, we proceed to model the Ha and He 11
surface brightness profiles at the rim of the inner shell by varying the thickness of the shell
and adjusting the ionization fraction of Het™. A shell with a constant density 2.200 cm™3,
temperature of 11.900 K, shell thickness ~15 %, and a sharp decay in its inner edge produces a
good fit to the He 11 profile. The fit to the rim of the shell in the Ha profile is also reasonable,
but the model profile does not include the contributions from filaments to the Ha profile
(Figure ER right).

The density profile deduced from the model comparisons is shown in Figure EE9teft. The
radial profile of the thermal pressure (Figure L9 right) has been constructed assuming a
constant electron temperature of 11.900 K for the inner shell, and 10.400 K for the outer
shell, as derived from temperature sensitive optical line ratios. This figure shows that the
thermal pressure of the inner shell is much higher than that of the outer shell, i.e., the inner
shell is expanding into the envelope.

We can also compare the thermal pressure of the nebular shell to that of the hot interior.
Assuming that the hot gas is distributed in a constant-density shell interior to but in contact
with the inner nebular shell, the filling factor can be expressed as € = 1 — (r;/7,)?, where r,
and 7; are the outer and inner radii of the hot gas shell (r, is also the inner radius of the
inner nebular shell). As the hot gas density is ~4 ¢~ 1/2 cm™ (d = 0,55 kpc), we have plotted
the hot gas density as a function of its inner shell radius r; in Figure EEQHeft and the thermal
pressure in Figure EEQright. The hot gas shell’s inner radii corresponding to € of 0.15, 0.5,
and 0.8 are marked. It is apparent that the hot gas pressure exceeds that of the nebular shell
only for small filling factor values, ¢ <0.15, thus requiring the hot gas to be concentrated in
a thin shell with fractional thickness 0.05.
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Figura 4.7: Ha, He 11 M686, [O 111] A5007, and [N 11] A6583 surface brightness profiles of the
inner and outer shells of NGC 3242 normalized to the bright peak at the rim of the inner
shell. The profiles are derived by averaging the surface brightness in radial bins in a sector
along PA = 230° with APA = 10°. The inset expands this peak to better illustrate the spatial
differences at this location of the emission in the different lines.
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Figura 4.8: (left) Ha surface brightness profile of NGC 3242 along PA=230° (thick line) and
synthetic Ha surface brightness profiles of the outer shell (r >87.9) for different radial de-
pendences of N,. As for the inner shell, a thickness of 15 % in radius has been assumed (see
below). (right) Ha and He 11 M686 surface brightness profile of NGC 3242 along PA—230°
(thick lines) and synthetic surface brightness profiles of the inner shell for different values of
the shell thickness: 15 %, 30 %, and 50 %. As for the outer shell, a decay of Noocr—/2 has been
assumed (see above).
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Figura 4.9: (left) Electron density, Ne, and (right) thermal pressure, Py, radial profiles of the
central cavity and the inner shell and envelope of NGC 3242. The density and thermal pressure
of the X-ray-emitting gas within the central cavity (radius 7”) are shown as a function of
the filling factor, € (red curves). The values of these physical conditions for filling factors,
€, of 0.15, 0.5, and 0.8 are further labeled on the plot at the inner radii of the corresponding
hypothetical hot gas shell.

4.5. Discussion

The properties of the X-ray emission from NGC 3242, based on a preliminary analysis
(IBJJ.].Z_&La.].] |20Dﬂ were compared to 1D hydrodynamical models of PNe that included the
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effects of stellar wind evolution and heat conduction by [Steffen et all (2008). They remarked
that the round shape of the rim of the inner shell of NGC 3242 makes it a suitable PN for
the comparison with their 1D simulations. The revised values of different X-ray properties
of NGC 3242 presented here need to be discussed in the framework of Steffen et all (IZO_OE)’S
model. This revision mostly affects the values of the thermal pressure of the hot bubble and
inner shell rim, whereas the X-ray luminosity (scaled to the distance of 0.55 kpc) and plasma
temperature of NGC 3242 are basically the same as those used by [Steffen et all (2008).

We note that the models selected by Steffen et all (2008) have a thermal pressure of the
hot bubble that exceeds that of the rim, while our revised values indicate the opposite, i.e.,
the thermal pressure of the rim (P, =3.6x107" dyne cm™2) is higher than that of the bubble
(Pp—1.6x107° e 1/2q1/2 dyne ecm~2). One possible outcome to this issue would be a distance
for NGC 3242 much farther than 0.55 kpc (Terziad, [1997; Mellemd, 2004); at a distance of
3 kpc, the thermal pressures of the hot bubble and rim would be the same, but this would
make NGC 3242 too large (r = 0,12 pc) and evolved (7 = 6,000 yrs) and we consider it to be
unlikely.

The other possible solution is to consider a low value for the filling factor of the X-ray-
emitting gas in the bubble; a value e=0.15 would make both pressures the same. Such a low
filling factor is expected to produce a noticeable limb-brightening morphology that is not
observed (Figure Bl and EE2)). As shown in Fig. B33 hints of a limb-brightened morphology
are still apparent for a hot gas shell with a fractional thickness of 0.2 (i.e., € ~ 0,5) even at the
XMM-Newton limited spatial resolution (~ 15”). It is arguable, however, that extinction has
reduced the center-to-limb contrast of the X-ray emission, thus shifting the emission inwards,
as this is an effect expected to be noticeable (IS.L&EE&H._&L&]J, |20.0.d) even for the small extinction
(Nu=5x10% cm~2) towards the nebula.

Alternatively, we must consider the dynamical effects of the photo—ionization of the nebular
material, which may have overcome those of the currently diminished stellar wind of NGC 3242
(IK_ud.LLtzkj_et_a]J, |]_9_9_ﬂ; mn.k].eL;LLa.mﬂaI, |20_0_ﬂ) In this case, the nebular expansion is driven
by the thermal pressure increase produced in the rim by photo-ionization. This may explain
the relatively large thickness of NGC 3242 inner shell rim, as compared to that of NGC 6543.
We suggest that the rim thickness can be used as an indicator of the relative thermal pressure
of hot gas and photo-ionized nebular material; a sharp rim would imply that the thermal
pressure of the hot gas is larger than this of the nebula, and thus that hot gas itself is present
(and detectable), while a thick inner shell rim would imply a lower pressure for the hot gas,
if present.

The low plasma temperature is puzzling in view of the enhanced N/O ratio of the X-ray-
emitting plasma, about three times higher than the N/O ratio of the nebular material. Such
differences in the chemical abundances seem to imply that the X-ray-emitting plasma mostly
consists of shocked stellar wind, with little contamination of material from the nebula. The
low plasma temperature, however, needs large amounts of material from the cold nebular shell
to have been incorporated into the hot bubble. This problem, similar to that found in other
PNe such as BD-+30°3639 (Yi_et_all, 00d), NGC 2392 (Guerrera et all, P007), and NGC 6543
(Iﬂhu_e.t_al], |20_0_l|), may require mechanisms for the production of X-ray emission in PNe other
than mixing and heat conduction as summarized by Soker ef. all (201().

There is, finally, a noticeable asymmetry of the spatial distribution of the X-ray emis-
sion from NGC 3242, with the northwestern half of the hot bubble being brighter than its
southeastern half (Figure L1l and EE2). Even if we assume that the inner shell of NGC 3242
were a tilted ellipsoid with its Northwestern tip moving towards us (and its Southeastern tip
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receding from us), it seems unlikely that an uneven spatial distribution of intervening mate-
rial could be responsible of the observed asymmetry as it may be the case of the dusty PNe
BD+30°3639 (Kastner ef. all, 2000) and NGC 7027 (Kastner et all, 2001), because only small
extinction variations were observed in NGC 3242 (tB_a.]jnk_at_a.]J, |]_9_9_ﬂ) On the other hand, our
simulations in Section 3.1 suggest that the asymmetric distribution of X-ray emission could
result from small number statistics.

4.6. Summary

We have obtained XMM-Newton X-ray observations of NGC 3242, a multiple-shell PN con-
sisting of an inner shell with a bright, round rim, and an outer envelope. The observations have
detected diffuse, soft X-ray emission confined within the innermost shell of NGC 3242. The
relatively low temperature of the hot gas, Tx=2.35x10° K, compared to the expected adiaba-
tic post-shock temperature of a stellar wind with a velocity of 2,400 km s~ (IEa.qu.ta.Qh_&‘La]J,
Iﬁﬁ) suggests that heat conduction has taken place. Indeed, models including heat conduc-
tion provide a reasonable description of the X-ray temperature and luminosity of NGC 3242
(Steffen et all, R008). However, the chemical abundances of the X-ray-emitting plasma are
closer to the stellar values, suggesting little evaporation of cold nebular material into the hot
bubble and thus contradicting the expectation of heat conduction.

We have compared the physical properties (N, T, P) of the gas in the hot bubble
with those of the gas at the inner shell rim. The inner shell can be described as a thin shell
with a constant density of 2,200 cm™> and a thickness 15 % its radius, while the envelope
is best described by a shell whose density declines o r~/2 to r~/3. The gas in the hot
bubble has lower thermal pressure than the gas in the shell rim, unless the X-ray-emitting
gas is mostly confined within a thin shell, which is not supported by the X-ray morphology
observed. Comparisons with simulations favor a large filling factor for the X-ray-emitting gas.

We also note the asymmetric distribution of the X-ray emission within the inner shell of
NGC 3242 and found it unlikely to be a result of nonuniform absorption of the X-ray emission
within the optical shell. X-ray observations at higher spatial resolution and signal-to-noise
ratio (Montez et al., in preparation) are needed to provide a sharper view of the distribution
of the X-ray-emitting plasma within NGC 3242.







Capitulo 5

Diffuse X-ray Emission from Three

Planetary Nebulae: 1C 418, NGC
2392, and NGC 6826

The presence of O VI ions can be indicative of plasma temperatures of a few x10° K that
is expected in heat conduction layers between the hot shocked stellar wind gas at several
10% K and the cooler (10* K) nebular gas of planetary nebulae (PNe). We have used FUSE
observations of PNe to search for nebular O VI emission or absorption as a diagnostic of
conduction layer to ensure the presence of hot interior gas. Three PNe showing nebular O vI,
namely [C418, NGC 2392, and NGC 6826, have been selected for Chandra observations and
diffuse X-ray emission is indeed detected in each of these PNe. Among the three, NGC 2392
has peculiarly high diffuse X-ray luminosity and plasma temperature compared with those
expected from its stellar wind’s mechanical luminosity and terminal velocity. The limited
effects of heat conduction on the plasma temperature of a hot bubble at the low terminal
velocity of the stellar wind of NGC 2392 may partially account for its high plasma temperature,
but the high X-ray luminosity needs to be powered by processes other than the observed
stellar wind, probably caused by the presence of an unseen binary companion of the CSPN of
NGC2392. We have compiled relevant information on the X-ray, stellar, and nebular properties
of PNe with a bubble morphology and found that the expectations of bubble models including
heat conduction compare favorably with the present X-ray observations of hot bubbles around
H-rich CSPNe, but have notable discrepancies for those around H-poor [WR| CSPNe. We note
that PNe with more massive central stars can produce hotter plasma and higher X-ray surface
brightness inside central hot bubbles.

5.1. Introduction

Planetary nebulae (PNe) consist of the stellar material ejected by low- and intermediate-
mass stars near the end of their evolution, before turning into white dwarfs. The physical
structure of a PN is largely determined by the photoionization of the slow, dense wind ejected
during the asymptotic giant branch (AGB) phase by the intense stellar radiation field and
its interaction with the subsequent fast, tenuous wind emanating from the hot stellar core

at terminal velocities up to ~4,000 kms™! %E&dmﬁd, 11983; [Guerrero et all,
M) In this interacting stellar-wind model m, ), the physical structure of a PN

7
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FUSE UV Observations

Object Program ID Aperture Date Processing Version texp
s]
IC418 LWRS P1151111 2001 Dec 2 CalFUSE v3.2.3 4,440
NGC 2392 LWRS B0320601 2001 Feb 21 CalFUSE v3.2.3 2,620
NGC 6826 MDRS P1930401 2000 Aug 8 CalFUSE v3.2.3 5,800
Chandra X-ray Observations
Object Observation ID  Instrument & Pointing Date Processing Version  tobs texp
lks| [ks]
IC418 7440 ACIS-S S3 2006 Dec 12 DS 7.6.9 51.1  50.4
NGC 2392 7421 ACIS-S S3 2007 Nov 13 DS 7.6.11 58.1 574
NGC 6826 7439 ACIS-S S3 2007 Jun 11 DS 7.6.10 345  34.1
8559 ACIS-S S3 2007 Jul 24 DS 7.6.10 15.0 149
HST Optical Observations
Object Program ID Instrument & Pointing Date Filter texp
[s]
1C 418 8773 WEFPC2-PC 2001 Oct 3 F502N 600
NGC 2392 8499 WFPC2-WF3 2000 Jan 11 F656N 100
NGC 6826 6117 WFPC2-PC 1996 Jan 27 F502N 100

Tabla 5.1: Space Observations of IC 418, NGC 2392, and NGC 6826

is similar to that of a wind-blown bubble and will comprise (1) a central cavity filled with
shocked fast wind at temperatures of 107-10% K, (2) a dense shell of swept-up AGB wind at
10* K (the bright ring seen in optical images), and (3) an outer envelope of ionized AGB wind
material reshaped by the leading shock set up by ionization (Schmidt-Voigt v Konnerl |]_98_ﬂ

11991 Mellernd, [[994; Villaver et a1, 200; Perinotto et al, 200d). At
the interface between the shocked fast wind and the swept-up AGB wind, a contact dis-
continuity forms and heat conduction is expected to occur m, M) The resulting
mass evaporation from the dense nebular shell into the hot interior lowers the temperature
and raises the density of the hot gas (M&ax&r_et_al], |].9lﬂ), significantly increasing the X-ray
emissivity. Hydrodynamic models of PNe with heat conduction predict diffuse X-ray emis-
sion that should be easily detectable with modern X-ray observatories (IBZQJMLKELQH |l98.5
|Zh.ek0L;LRau.np.tLd [1998: [Schénberner et all, 2006: Steffen et all, |20.0.d

Chandra and XMM-Newton observations of diffuse X-ray emission from PNe have been
used to investigate the physical properties of the hot interior gas, which shows plasma tempe-
ratures of (1-3)x 106 K and X-ray luminosities Lx=2x1030-3x 1032 erg s~! (Chu_et. all, 2004;
\Guerrero et all, 2003; Montez et all, 2003; [Kastner ef. all, 2008; Ruiz et all, 2011). The X-ray
morphology, low plasma temperatures, and moderate Lx are quantitatively consistent with
those expected from bubble models with heat conduction (Steffen et all, 2008).

To make rigorous comparisons between observations and model predictions of hot gas in
PN interiors and to achieve statistical significance in the comparisons, the small sample of
PNe with known diffuse X-ray emission needs to be enlarged. While it has been observed
that PNe possessing detectable diffuse X-ray emission exhibit sharp inner shells of swept-up
AGB wind, the reverse may not be true (IKa.s.m.&r_&t_a.]J, |20J.ﬂ) A more reliable diagnostic
to ensure the detection of diffuse X-ray emission from PNe is needed. To this end, we have
utilized the collisionally ionized O VI expected in interface layers to diagnose the presence
of hot gas. Using archival Far Ultraviolet Spectroscopic Ezplorer (FUSE; Moos._ef. all, |2.0.0.d)
observations of PNe, we find three cases, [C 418, NGC 2392, and NGC 6826, exhibiting nebular
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O v1 absorption lines. We have subsequently obtained Chandra observations of these three
PNe, and indeed diffuse X-ray emission is detected in all three cases. In this paper, we describe
the FUSE observations of PNe in Section 2, report the Chandra observations of the three
PNe in Section 3, discuss the X-ray results in the framework of models of PNe formation and
evolution in Section 4, and summarize the main conclusions in Section 5.

5.2. O vI Diagnostic of Hot Gas

A PN with hot interior gas will possess an interface layer in which the temperature falls
from 10% K near the hot gas to 10* K in the cool nebular shell. Thermal collisions in the inter-
face layer produce highly ionized species, such as C 1v, N v, and O VI, whose excitation poten-
tials are 47.8, 77.5, and 113.9 eV, and whose fractional abundances peak at ~1x10°, 2x 105,
and 3x10° K, respectively (Shully van Steenberg, 1984). Cloudy simulations m,

) show, however, that such ions can also be produced by photoionization in apprecia-
ble amounts for luminous central stars of planetary nebulae (CSPNe) hotter than ~35,000,
85,000, and 140,000 K, respectively. Being the hardest to be produced by photoionization,
O VI is thus the best choice among the three species for diagnosing interface layers and hot
gas in PNe. O VI has a resonance doublet at AX1031.9,1037.6 A a primary spectral feature
targeted by FUSE.

The O viI doublet from the interface layer can be detected as emission features in FUSE
spectra if the entrance aperture does not include the CSPN, or as absorption features if the
entrance aperture includes the CSPN. FUSE observations of NGC 6543 and NGC 7009, two
PNe with diffuse X-ray emission, indeed detected nebular O VI emission from the interface
layers (Gruendl et all, 2004; [ping et all, 2002).

The FUSE archive contains high-dispersion spectra (A/AX 20,000, Sahnow et all, |20.0.d)
of a large number of CSPNe. These observations provide two pieces of information pertinent
to the hot interior gas. First, the stellar O vI lines may show P Cygni profiles indicating the
existence of a fast stellar wind that is needed to produce the hot interior gas in a PN. Second,
there may be narrow nebular O VI absorption features superposed on the stellar P Cygni
profile, and if the CSPN is cooler than 140,000 K, the nebular absorption must originate
from an interface layer, requiring the existence of hot interior gas. FFUSE makes simultaneous
observations through the 30”x30” low (LWRS), 4”x20” medium (MDRS), and 1”7.25x20” high
(HIRS) resolution apertures, that are offset from one another. It is possible that some FUSE
observations of CSPNe had one or two off-source apertures falling within the nebula, allowing
us to search for O VI emission from the interface layer.

We have used FUSE observations of the nebular shells of a dozen PNe to search for nebular
O VI emission, and analyzed FUSE observations of ~60 CSPNe to search for narrow nebular
O V1 absorption lines in their spectra. Each observation is typically composed of multiple
spectra. The individual exposures were processed using the CalFUSE v3.2.3 (IMSII
Im) to obtain an extracted spectrum. Prior to combining the individual spectra, the relative
alignment of each was checked by performing a cross correlation. Typical offsets were less
than a few km s~! for the LiF1A module. The spectra were then combined using a weighted
average after accounting for the small offsets in wavelength.

Among the PNe with FUSE observations, IC 418, NGC 2392, and NGC 6826 display na-
rrow nebular O VI absorption lines superposed on the spectra of their CSPNe (Figure Bl see
Table B 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 NGC 2392 was a follow-up

Y
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of an earlier XMM-Newton observation (Guerrero et. all, 2003).

5.3. Chandra observations

The Chandra X-ray Observatory (CXO) observed IC 418, NGC 2392, and NGC 6826 using
the array for spectroscopy of the Advanced CCD Imaging Spectrometer (ACIS-S). All three
PNe were imaged on the back-illuminated CCD S3 using the VFAINT mode. Details of the
observations are given in Table Bl The Chandra observations of NGC 6826 were split into
two segments due to scheduling issues.

The background emission level was mostly stable for the observations of the three PNe,
with NGC 2392 having a quiescent background level, and 1IC418 and NGC 6826 having ab-
normally high background levels. Besides a short spike of high background that affected the
observation of IC 418, no further period has been excised from the original data, and therefore
the differences between the observation times t,p,s and the useful exposure times fey, in Ta-
ble BTl are mostly associated with the removal of dead-time periods. All subsequent analyses
have been performed using the Chandra Interactive Analysis of Observations (CIAO) software
package version 4.1.2 and HEASARC XSPEC v12.3.0 routines (Arnaud, [1996).

The Chandra ACIS-S X-ray images of IC 418, NGC 2392, and NGC 6826 are displayed
in Figures and The raw X-ray images in Figure have been extracted using the
natural ACIS-S pixel size of 07.5. The smoothed images in Figures and have been
processed using the CIAO task “csmooth” with a circular Gaussian kernel with size up to 4
pixels (~2".0) and a fast-Fourier transform (FFT) convolution method. These images reveal
the presence of soft diffuse X-ray emission in the three PNe. A comparison with archival HST
WFPC2 narrow-band optical images selected to emphasize the innermost shells and small-
scale nebular features (Tab. BI) shows that this diffuse X-ray emission is confined within the
innermost nebular shell (Figures and B33)). We describe below in more detail the spatial
and spectral properties of this diffuse emission. The analysis of X-ray point-sources at the
CSPNe of NGC 2392 and NGC 6826 will be reported in an upcoming paper (Guerrero et al.,
in preparation).

5.3.1. IC 418

The Chandra observations of 1C 418 detect diffuse emission at an ACIS-S S3 count rate
of 0.6240.12 cnt ks~! in the energy range 0.3-2.0 keV for a total of 3246 counts. The X-
ray emission is confined within the high excitation, innermost 37.5x5".0 shell traced by the
emission in the [O 111] line (Figures and B3)). Owing to the small angular size of the X-
ray-emitting region and small number of counts, the spatial distribution of the X-ray emission
cannot be analyzed in detail. Both the raw image and contours on the top panels of Figure
suggest that the diffuse X-ray emission is elongated along the major axis of the inner shell.
The peak of the X-ray emission is located ~0".5 towards the northwest of the location of the
central star. The spatial distribution of the diffuse X-ray emission of IC 418 relative to the
optical shell and CSPN is reminiscent of that of BD+30°3639 (Kastner et all, R00d).

The ACIS-S S3 spectrum of IC418 peaks at ~0.7 keV (Figure BE4). A spectral fit is
obviously not possible, but the observed spectrum can be reasonably well described by a
thin plasma emission model with a plasma temperature of 0. 26 keV and nebular chemical
abundances absorbed by a column density of Ng ~ 1x10%! ¢ (IEQ.tl}a.s.(;h_at_al] |2.0.0_4 In
this model, the observed X-ray flux in the 0.3-2.0 keV band is 2 5%1071% erg cm™2 57!, and
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Tabla 5.2: X-ray Detections of Diffuse Emission from PNe with Bubble Morphology

Object Telescope d (a) Hot Bubble Count fx Sx (b) Lx (b) kTx Ref.
& Radius Rate
Instrument  [kpc| [pe] [entks™]  [ergem™s7'] [ergem™%slarcsec™?] [ergs™!]  [keV]
BD+30°3639 CXO ACIS-S  1.30 0.013 244+4 5.7x1071? 2.2x1071 2.7x10%%  0.23340.007 1
1C418 CXOACIS-S  1.20 0.012 0.6240.12  2.5x107° 8.4x10717 8.4x10%° 0.26 2
NGC40 CXO ACIS-S  1.02 0.10 2.840.9 1.3x107 8.3x10717 2.1x10**  0.09 3,4(c)
NGC 2392 CXOACIS-S 1.28 0.050 9.3+0.4 3.9x107 1 1.0x1071¢ 1.8x10%"  0.1840.04 2
NGC 3242 XMMEPIC 1.0 0.041 31.3+1.6 4.2x1071 5.8x10717 7.3x10%°  0.202+0.011 5
NGC 5315 CXO ACIS-S  2.62 0.017 12.440.7 1.0x1071? 1.5%x107 2.9%10%%  0.2244+0.022 4
NGC 6543 CXOACIS-S  1.50 0.037 42.440.9 9.5x107 1 5.7x10716 6.5x10%1  0.145+0.010 6
NGC 6826 CXO ACIS-S  1.30 0.028 1.9740.21  9.0x107%° 3.4x107Y7 2.0x10%°  0.20 2
NGC 7009 XMM EPIC 145 0.051 61.54+1.7 7.2x107 1 1.9%x1071¢ 4.4x10%"  0.152+0.015 7
NGC 7027 CXO ACIS-S  0.89 0.012 14.040.9 3.1x107 1 5.2x107 1 1.3x10%%  0.26 8

References.—(1) [K.a.si;n.er.eh.a.l.l (2000); (2) this work; (3) Montez et all 42.(10.5) (4) Kastner et all (2008); (5)
[Ruiz et all (2011); (6) IChu et all (2001); (7 )|G.1mmm_eiz_a.l| (2007); (8) Kastner et all (2001)
(a) Distances adopted fromMellemd (2004) and [Frew (2008), (b) Unabsorbed X-ray surface brightness and
luminosity in the energy range 0.3-2.0 keV.(c) Montez et all (IZD_[]H) mistakenly reported the absorbed X-ray
luminosity of NGC 40 whose value was later corrected by [Kastner et. all (IZD_[IS)

the intrinsic X-ray luminosity is 8.4x10%° erg s=! for a distance of 1.2 kpc (@, M)
These values are compiled in Table B3l which includes other X-ray properties such as the
hot bubble radius and unabsorbed X-ray surface brightness.

5.3.2. NGC 2392

The Chandra observations of NGC 2392 resolve the X-ray emission detected by previous
XMM-Newton observations (IGJ.].QU”_QLQ_&LE.]J, |20_05) into a point-source at the central star and
diffuse emission within the innermost shell of this nebula (Figures and B3)). The diffuse
emission is well confined within the 157.2x177.6 innermost nebular shell of NGC2392. Its
ACIS-S S3 count rate in the energy range 0.3-1.5 keV is 9.340.4 cnt ks™!, and a total of
530£25 counts are detected. The diffuse X-ray emission does not show a limb-brightened
morphology, but it is brighter in the central region and towards a northern region inside the
central cavity. The spatial distribution of this X-ray emission is roughly consistent with that
expected for an ellipsoidal shell filled with hot gas.

The ACIS-S S3 spectrum of the diffuse emission of NGC 2392 peaks at 0.5-0.6 keV and
shows a plateau of fainter emission between 0.7 and 1.0 keV. Very little emission is detected
above 1.0 keV. The ACIS-S spectrum can be well fit by a thin plasma MEKAL emission model.
The analysis of the XMM-Newton data (Guerrero et all, 2007) suggested that the X-ray-
emitting plasma in NGC 2392 had N/O and Ne/O abundance ratios greater than the respective
nebular values of 0.4 and 0.2 (IB_a.r_kP_ﬂ, [1991: [Henry et all, |2_0_0_d) The more recent nebular
abundance study of NGC 2392 by [Pottasch et all (2008) suggests N/O=0.65 and Ne/0=0.30.
These nebular abundances, together with the absorption column density Ng=9x10%° cm~—2
converted from the optical extinction, provide a reasonably good fit to the observed X-ray
spectrum (reduced x?=1.12) for a plasma temperature of k7= 0 18j:0 04 keV. In this model,
the observed flux in the 0.2-1.5 keV band is 3.9x107™ erg ¢ , and the intrinsic X-ray
luminosity is 1.8x 103! erg s~! for a distance of 1.28 kpc (@ m Other X-ray properties
of NGC 2392 are listed in Table B3l
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The comparison between the current spectral fit and that performed on the XMM-Newton
data obtained on 2004 April 2 needs to take into account that XMM-Newton did not resolve
the point source at the central star from the diffuse emission. The physical conditions im-
plied by the spectral fits to the diffuse emission detected by Chandra (Ng—9x10% cm™2,
kET—0.1840.04 keV) and by XMM-Newton (Ng—8x10?° cm™2, kT:O.Ingzgé keV) are consis-
tent, but the observed diffuse X-ray flux derived from Chandra (fx—3.9x107* erg cm=2 s 1)
is ~35% lower than that from the XMM-Newton (fx=6.0x10"'* erg cm=2 s~1). Part of this
difference is caused by the contribution of the central point source, of which the observed
flux is 1.4x107™ erg cm™2 s™! (Guerrero et al., in preparation). The remaining ~12 % dif-
ference is only slightly larger than the calibration uncertainties between Chandra ACIS and
XMM-Newton EPICU.

5.3.3. NGC 6826

The Chandra observations of NGC 6826 detect a point-source at its central star (Guerrero
et al., in preparation) and diffuse emission that, as is the case with IC418 and NGC 2392, is
confined within the ~12”.4x7”.4 innermost shell of the nebula (Figs. and B3)). The diffuse
emission is detected at an ACIS-S S3 count rate of 1.9740.21 cnt ks~! in the energy range
0.3-2.0 keV for a total of 96410 counts. The spatial distribution of the diffuse X-ray emission
shown by the contours on the bottom panels of Figure hint at a patchy distribution which
seems to be better described by a centrally filled shell than by the limb-brightened morphology
that would produce a thin shell.

The ACIS-S S3 spectrum of NGC 6826 is soft, with a plateau of emission between 0.35 and
0.7 keV over which a subtle peak at ~0.45 keV can be seen. A weaker emission peak is detected
at ~0.9 keV, and no noticeable emission is detected above 1.0 keV. The spectral shape is sug-
gestive of emission from an optically thin plasma, but, as with IC 418, no reliable spectral fit
is possible due to the small number of counts. Assuming the chemical abundances and absor-
bing column density of Ny ~ 1x10%° cm~2 derived for NGC 6826 (Surendiranath y PottascH,
@%), the spectrum of its diffuse X-rays can be reasonably well described by a plasma emission
model for a plasma temperature of k7" = 0.2 keV and the observed X-ray flux is 9.0x10715
erg cm~2 s~ ! in the 0.3-2.0 keV energy band. The intrinsic X-ray luminosity for this model
and energy band is 2.0x10%° erg s~! for a distance of 1.3 kpc , M) Further X-ray
properties of NGC 6826 are listed in Table B3l

5.4. Discussion

The background-subtracted spectra of IC 418, NGC 2392 and NGC 6826 have been des-
cribed using optically-thin thermal plasma models with nebular abundances and their basic
parameters (temperature and X-ray flux and luminosity in the energy band 0.3-2.0 keV) de-
termined in previous sections. The detection of diffuse X-ray emission from these three PNe,
together with NGC 6543 and NGC 7009 (Gruendl et all, 2004; [ping et all, 2002), testifies that
nebular O VI emission and/or absorption is an excellent diagnostic for the presence of hot
bubbles in PNe with sharp shell morphology.

Similarly, the detection of diffuse X-ray emission in a PN can be used to forecast the
presence of narrow O VI absorptions in the spectrum of its CSPN. Among the PNe with

! As described by the XMM-Newton Calibration Team in http://xmm.esac.esa.int/external/xmm__ calibration,
these differences can amount to 10 %, especially in the soft energy range below 1 keV.



5.4. Discussion 83

Tabla 5.3: Properties of the stellar wind and diffuse X-ray emission of PNe

Object Spectral  Tog Voo logL/Lg M (a) log(Lx/L+) 1og(Lx/Lwind) Tshoek (¢) Tx/Tshock Ref.
Type (a) (b) (b)
kK] [kms™!] [My yr! [10° K]

BD+30°3639 [WC9| 47 700 3.77 1.8x107¢ -4.93 -3.01 14.8 0.2 1
1C 418 Of(H) 39 700 3.72 3.3x1078 -7.39 -3.78 74 04 2
NGC 40 [wes] 71 1000 342  1.1x10°° 5.6 4.2 302 0.035 1
NGC 2392 O6f 45 300 3.82 8.4x107° -6.16 -1.12 14 1.5 3
NGC 3242 O(H) 75 2400 3.42 3.4x107° —6.15 -2.93 87.0 0.03 2
NGC 5315 [WO4] 76 2400 3.74 1.6x107¢ —4.87 -4.00 174.0 0.015 1
NGC 6543 wels 60 1450 3.54 3.3x1078 -5.32 -2.53 31.8 0.0 2,3
NGC 6826 O3f(H) 44 1200 3.81 4.7x1078 -7.10 -4.03 22.0 0.1 2
NGC 7009 O(H) 87 2770 3.56 1.2x107° -5.51 -1.82 115.9 0.015 4,5,6
NGC 7027 198 3.89 -5.37 7

References.—(1) Ma.]:mh.n.o_ﬂt_a.u (2007), (2) lEa.uld.ta.ch_e.t_all (2004), (3) [[:Iﬂta.l.d_;LB.l.a.n.ch.i (2011), (4)
Mendez et all (1988), (5) ICerrnti-Sola_y Perinottd (1989), (6) Ilping et all (2002), (7) ILatter et all (120.0.(]
(a) Stellar luminosities and mass-loss rates adopted from the references in the last column and scaled with

the distances given in Table B231l (b) X-ray luminosity in the 0.3-2.0 keV energy band. (¢) The shock
temperature of the [WR] stars BD+30°3639, NGC 40, and NGC 5315 is at given wind velocity about twice

that of normal CSPNe, according to the larger mean molecular weight of their stellar winds.

diffuse X-ray emission (this paper; tKa.sLn.&r_&t_a.]J, |20J.ﬂ), there are another four with available
FUSE observations of their central stars in the spectral range of the O VI lines, namely
BD+30°3639, NGC 40, NGC 2371-2, and NGC 7662 (Guerrero_y De Marcd, 2013). A careful
scrutiny of these spectra reveals narrow O VI absorptions of the A1031.9 A line in NGC 40,
NGC 2371-2, and possibly in NGC 7662, as well as a possible absorption of the A1037.6 A
line in NGC 2371-2. As for BD+30°3639, the search for narrow O VI absorptions in its FUSE
spectrum is inconclusive because the large number of atomic and Hs absorption lines that
dominate its stellar continuum at this wavelength range. To sum up, 8 out of the 9 PNe with
diffuse X-ray emission also show O VI narrow absorptions in the stellar continuum of their
CSPNe.

The firm correlation between diffuse X-ray emission and O VI narrow absorptions in the
stellar continuum of PNe with sharp shell morphology provides strong evidence for a conduc-
tion layer between the hot interior and the cool nebular shell of PNe. The physical structure
(how the density and temperature vary with radial distance) of this conduction layer and the
amount of highly ionized species present at this interface (O*5, N*4) depend on the efficiency
of thermal conduction, although the O vI luminosity seems rather insensitive to those effects
(Steffen_et. all, 2008). We expect our awarded HST STIS observations of the N v and C 1v line
emission from the interfaces in NGC 6543 (PI: M.A. Guerrero) and in the Wolf-Rayet wind-
blown bubble S308 (PI: Y.-H. Chu) would help us obtain more information on the physical
structure of conduction layers.

5.4.1. Hot Bubbles of Planetary Nebulae

Chandra and XMM-Newton have yielded a number of detections of diffuse X-ray emis-
sion confined within the innermost closed shells of PNe, the so-called hot bubbles. Sources
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with available X-ray luminosities and temperatures in the literatur£ are summarized in Ta-
ble B30 where we have excluded the bipolar PNe Mz 3 and NGC 7026 (Guerrero et all, 2004;
\Gruend] et. all, 2006; IClark et all, 019). Table B3l compiles the X-ray properties of the PNe
with bubble morphology, including their observed X-ray flux (fx) and intrinsic surface bright-
nes%) and luminosity in the energy band 0.3-2.0 keV, scaled to the distance determined
by ), as well as the X-ray temperature and hot bubble radiuﬂ.

It is interesting to compare the physical properties of these CSPNe and their winds with
the physical parameters of hot gas inferred from the diffuse X-ray emission. The properties of
stellar winds of these PNe have been compiled in Table that includes the stellar spectral
type (column 2), effective temperature (column 3), wind terminal velocity (column 4), stellar
luminosity (column 5), and mass-loss rate (column 6) as provided by the references listed in
the last column of the table. An inspection of the spectral type of the CSPNe reveals that
this sample consists of three H-poor [WR] CSPNe (BD+30°3639, NGC40, and NGC5315),
and six H-rich CSPNe (IC 418, NGC 2392, NGC 3242, NGC 6543, NGC 6826, NGC 7009, and
NGC7027). The wind terminal velocities, stellar luminosities, and mass-loss rates have been
derived from model atmosphere analyses of UV and optical stellar lines, except for NGC 7027
(ILa.LI.e.r_e.t_al], |20_0_d) We note that the stellar luminosities and mass-loss rates provided here
have been scaled with respect to those given in the original references by the distance given
in the third column of Table B3]

The X-ray luminosities and temperatures of these nebulae are then compared to their
stellar (L,) and wind mechanical (Lying = 3 M v2)) luminosities in columns 7 and 8 of
Table B3 Finally, the post-shock temperature of the stellar wind (Tgpock ), estimated assuming
an adiabatic shock as

=

Voo 2
v2 =23 x 107 <7) (K], (5.1)

3
T = —
shock = 7 1000 km s~ !

where p is the mean molecular WeightH, is listed in column 9 and compared with the plasma
temperature derived from X-ray spectra in column 10.

These observationally determined properties of hot plasma in PNe are compared in Fi-
gure to theoretical predictions based on 1D hydrodynamical simulations performed with
the code NEBEL (IR&d.np_tLo_&t_a.]J, |20_04; |S_t_e.fﬁen_et_a.].], |20_08, |20_]_ﬂ) These simulations take
into account the energy transfer due to heat conduction and the evolution of stellar mass-loss
rate and terminal wind velocity that determine the mechanical energy input into the hot
bubble. The plots presented in Figure B0 are thus an increment and refinement of the plots
in (Steffen et all (IZO_OS) for a larger sample of PNe with consistently revised stellar properties
and diffuse X-ray parameters.

Before starting a discussion on the location of the PNe in our sample on these plots, we
would like to note that the models presented in Figure .3 have been developed exclusively
for PNe with H-rich central stars. Therefore, the PNe with [WR] central stars BD+30°3639,
NGC 40, and NGC 5315 (marked in these plots by “pink” symbols) are not expected to follow

2 Recently, [Kastner et all (2012) has reported the detection of diffuse X-ray emission in the elliptical PNe
NGC2371-2 and NGC 7662, but no estimates of their X-ray temperatures and luminosities are available.
Similarly, diffuse X-ray emission has been detected within the innermost shell of IC 4593 (Guerrero et al., in
preparation).

3 We note here that the values of the hot bubble radii of the PNe in Table 3.1 that were analyzed by
Kastner et all (2008) clearly differ with their values because they used diameters but quoted them as radii.

* The mean molecular weight for fully ionized H-rich stellar winds can be approximated as ~0.6, whereas
for fully ionized H-poor stellar winds is ~1.2.
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these tracks. Indeed, the data points of these sources appear notably far from these theoretical
tracks, e.g., BD+30°3639 and NGC 5315, with young [WR| CSPNe, exhibit the highest values
of Lx (Fig. bOta) and largest Lx/L, ratios (Fig. BOb, d, and e). Interestingly, the X-ray
temperatures predicted by the models for H-rich stellar winds do not differ critically from the
temperature of the hot plasma derived for PNe with [WR] CSPNe (Fig. B3 ), despite that
they have more massive stellar winds with higher mechanical luminosities than their H-rich
counterparts. Theoretical work is underway to investigate the X-ray properties of hot bubbles
around [WR| CSPNe (Steffen et all, 2019).

Overall, there is a good agreement between the global properties of the hot gas in PNe with
H-rich stars (“black” symbols in Figure BH) and the model predictions, i.e., most of the data
points are bracketed within the tracks predicted by the models. The most notable differences
appear in the comparison between models and observations when the stellar wind mechanical
luminosity, Lyind, is considered (Fig. Bblc). The dispersion of the data points in this figure
can stem from the large uncertainties in the mass-loss estimates, but also from the compa-
rison of the present-time mass loss with X-ray properties that depend on the mass-loss rate
integrated over time. The difficulties for such comparison are well illustrated by NGC 7009,
whose low mass-loss rate, as provided by \Cerrnti-Sola.v Perinottd (1989), is increased by ot-

her authors by factors of ~1.8 (Tinkler y Lamers, 2004), ~3.6 (IBDm.b.mk_&t_al] 11986), and
~10.7 (Cerruti-Sola.y Perinottd, [1987). On the other hand, the increase of X-ray luminosity

with time, as revealed by the evolution dependent stellar parameters Teg and vs, shown in
panels a, d, and e of Figure B3, is consistent with the model predictions. Similarly, the little
variation of Tx with the evolution predicted by the models is supported by the data points
shown in panels b and f of Figure B3

As for the PNe with new data presented in this paper, we note that IC 418 and NGC 6826
seem to have low values of Lx and Lx/L, and very notably small Lx/Lying (Fig. BE3c).
We should emphasize that the X-ray luminosities of these two PNe have not been derived
from spectral fits, but from a rough estimate of their X-ray temperatures and count rates
due to the small number of detected counts (~32 cnts and ~96 cnts, respectively). The
uncertainty in the X-ray temperature of these sources can amount up to 15-25%, whereas
the count rate uncertainty is ~20 % for IC 418 and ~10 % for NGC 6826. Taking into account
the uncertainties in count rates, plasma temperatures, and absorption column densities, the
X-ray luminosities of these two sources shown in Table B3] can be higher by 50 %. Even
then, the locations of these two sources in the Lx/Lying vs. Tog (Fig. BEOMb) and Lx/Lying vS.
Tx (Fig. B3c) plots still fall below the theoretical tracks. Contrary to IC418 and NGC 6826,
the data point of NGC 2392 is well above the theoretical tracks in the Lx/Lying vs. Tx plot
(Fig. B3kc). We will discuss later in section 4.2 the X-ray peculiarities of NGC 2392.

It has been suggested that the time-scales for the effects of stellar wind shock-heated
plasma in PNe is short, 5,000 yr (Ruizet all, 2011; Kastner et all, 2019). To investigate the
time evolution of the hot bubbles of PNe, we have plot in Figure B0l the X-ray temperature
of the PNe in our sample with H-rich stellar winds against the radius of their hot bubbles
(top panel) and the effective temperature of their CSPNe (middle panel). The top panel of
this figure shows an apparent anti-correlation between the X-ray temperature and hot bubble
radius, i.e., as the hot bubble expands, the X-ray temperature of the plasma seems to decrease.
The comparison of the data points with the theoretical tracks on this plot reveals that we
may be comparing PNe descending from progenitors of different initial masses. This is more
clearly illustrated in the middle panel plotting Tx against T.g; PNe with more massive central
stars produce hotter X-ray-emitting plasma because they reach a high wind power in a short
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time-scale, when the hot bubble is still small in size. The plot of X-ray surface brightness (Sx)
against the star effective temperature, in the bottom panel of Figure B8, further supports this
conclusion. The value of Sx does not vary much as the star moves along the horizontal track
of the post-AGB evolution, but it depends strongly on the mass of the central star. PNe with
massive central stars rapidly inject larger amounts of wind mechanical energy into small-sized
bubbles, resulting not only in higher plasma temperatures, but also in higher X-ray surface
brightnesses.

Finally, it is interesting to note the persistent absence of limb-brightening in the spatial
distribution of diffuse X-ray emission from hot bubbles of PNe (see also [Kastner et all, 2014).
In particular, the diffuse X-ray emission from IC418, NGC 2392, and NGC 6826 does not
show clear evidence for limb-brightening (Fig. B2), suggesting that the X-ray-emitting plasma
may fill a significant fraction of the nebular shell. Whereas models of hot bubbles with heat
conduction predict a limb-brightened morphology for this diffuse emission, it has been noted
that even a small amount of interstellar extinction may reduce significantly the center-to-limb
emission contrast because the soft emission from the cooler plasma close to the nebular rim is
more easily absorbed than the harder emission from the hotter plasma inwards m,

). In this respect, the spatial distribution of diffuse X-ray emission from PNe differs
notably from that observed in wind-blown bubbles around Wolf-Rayet stars, which show
distinct limb-brightened morphologies (e.g., S 308, [Toal4.et all, |20_Lﬂ)

5.4.2. NGC 2392 — Over-luminous for Its Wind

An inspection of the location of the PNe whose Chandra observations are presented in
this paper on the different plots shown in Fig. suggests that 1C418 and NGC 6826 are
generally a bit under-luminous, whereas NGC 2392 follows the theoretical tracks with the
notable exception of its high Lx/Lying in Fig. BOle. Such peculiar behavior of NGC 2392
is confirmed by comparing its values of Lx/Lyind and Tx/Tghock to those of the other PNe
in Table B3 The diffuse X-ray luminosities of these PNe comprise just minute fractions of
their stellar wind mechanical luminosities; however, the diffuse X-ray luminosity of NGC 2392
constitutes a significant fraction, ~10 %, of its wind mechanical luminosity. In absolute terms,
the X-ray luminosity of NGC 2392 exceeds that of many PNe in Table B3], which is puzzling
as the stellar wind of the CSPN of NGC 2392 has a relatively low mass-loss rate and a meager
terminal velocity of 300 km s~1.

The plasma temperature of NGC 2392 is also puzzling. While the plasma temperatures
implied by X-ray spectra of all PNe in Table B30l are lower than the post-shock temperatures
of their stellar winds, the observed plasma temperature of NGC 2392 is higher than the post-
shock temperature expected from its 300 km s~ wind terminal velocity. The influence of
heat conduction is expected to lower significantly the plasma temperature from the post-
shock temperature (dashed line in Fig. BOH), which rises with increasing wind velocity, as
it is certainly the case for NGC 6826. However, at low wind speeds, early in the evolution
of the hot bubble, the influence of heat conduction on plasma temperature is still small,
and therefore the plasma temperature is not expected to differ substantially from the post-
shock temperature of an adiabatic shock. Yet, the plasma temperature should not exceed the
post-shock temperature.

We conclude that the stellar winds of the PNe in our sample are able to power their X-ray-
emitting hot gas except for NGC2392. A wind terminal velocity higher than 300 km s~! is
needed for NGC 2392 to raise its expected for Lx and Tx. We note that larger values of the ter-
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minal velocity of this wind have been reported by [Pauldrach et all (2004) and [Kudritzki et all
(IM), but t[i&ta.]d_;LBJ.a.n_th (IZOJ_]]) have examined these values and found them not com-

patible with the P-Cygni profiles seen in FUSE observations. Considering that an unusual
200 km s~! bipolar outflow has been reported in NGC 2392 (IGj.es.&kj.ng_&La.]J, |].9§.E]) and that
the nebular ionization and expansion velocity are anomalously high, it is possible that the
CSPN has a hidden companion and their binary interactionﬁ contribute to the energetics
of the nebular interior (IDan_eh_kar_at_a.]J, |20J_ﬂ, Méndez et al., in preparation). m
(M) suggested that a fraction of the diffuse X-rays from NGC 2392 was associated with this
bipolar outflow, an idea later pursued theoretically by |Akashi et. all (IZO_O_d), but the spatial
distribution of the diffuse X-ray emission revealed by Chandra does not support this hypot-
hesis. Future investigations of the CSPN of NGC 2392 are needed to solve the puzzle of the
high X-ray luminosity of its hot interior.

5.5. Summary and Conclusions

We have obtained Chandra X-ray observations of three PNe, IC418, NGC 2392, and
NGC 6826, that display narrow nebular O vi absorption lines superposed on the FUSE spec-
tra of their CSPNe. Diffuse X-ray emission is detected in each of these three PNe within the
sharp innermost optical shell. These detections, together with those in NGC40, NGC 2371-
2, NGC 6543, NGC 7009, and NGC 7662, amount to eight known PNe with hot (~ 10° K)
interior gas in contact with the cool (~ 10* K) nebular shell whose conduction layers have
been confirmed by the presence of collisionally produced O vi. The physical structure of these
PNe is thus consistent with that expected from bubble models for H-rich stellar winds in-
cluding heat conduction (IS.tﬂfEe.n_at_a.]J, |2.0_0.d) which predict a conduction layer with a steep
temperature gradient between the hot interior and the cool nebular shell.

These models also have specific predictions as for the evolution in time of the global X-ray
properties of bubble models. To test these predictions, we have compiled relevant information
on the X-ray, stellar, and nebular properties of PNe with a bubble morphology. The expecta-
tions of bubble models including heat conduction compare positively with the present X-ray
observations of PNe with H-rich stellar winds, but those with H-poor [WR] stars present
notable discrepancies. There is an apparent anti-correlation between X-ray temperature and
hot bubble radius, but we note that this anti-correlation is cause by differences in stellar mas-
ses rather than evolutionary stages: PNe with massive central stars are expected to produce
hotter X-ray-emitting plasma inside small-sized hot bubbles of higher X-ray surface bright-
ness. On the other hand, PNe with less massive central stars have a slower evolution during
the post-AGB phase and inject less amounts of mechanical wind luminosities into larger hot
bubbles, resulting in cooler X-ray-emitting plasma.

Finally, we note that the stellar wind of PNe with bubble morphology and hot gas confined
in their interiors seems capable of powering their X-ray emission, except for the notable case
of NGC 2392. The low speed and small mass-loss rate of its stellar wind result in a low wind
mechanical luminosity both in absolute and relative terms compared to other PNe. We suggest
that a binary companion may exist and contribute to high energy processes that have provided
the additional power to its hot gas.

% Such interactions exclude the faint companion reported by [Ciardullo et all ({1999) to be in a possible
binary association because at the distance of 2”7.65 from the CSPN of NGC 2392 it would imply an orbital
separation of 3,400 AU.



88 CapiTULO 5. Diffuse X-ray Emission from IC 418, NGC 2392, and NGC 6826.

2 — . . . — . . . . . . .
[ IC 418 Ly oVl ]
1
o, ", VY WL . =
1000 ... -~ 1025 1050 - S
e
s od oo = o = = L os o & o
O G 2 2 2 rT 7T Il
=L Lo oL & 58 L LBLSOLO_ 8O O]
TEXZEZ o2 = = X ORETR=- == =]
e e 2 ¥ T eLeserE e
AR AR BRI

0
1025 1030 1035 1040
—T T T T T — — T T T T T ™
 NGC 2392 1
o Lyg oVvi i
~— 1 P ]
|
ot L 4
Iw2
~ 1
| F
£ |
(8]
90 E 1 " ] N . ., . M- " " L
® 1000 . - 1025 1050 ...
- F '~ S d J57 <A LI SN TN TAaAs AT A A
) © oo oo @ o (e) (5) () oo oo co ©
o r | [l [ 11 | | | [ [ |1 | 1
4l e g ese S Lhso0_ ep o]
b EERT IR ST REESTE
o L 4
A R AN

0 .
1025 1030 1035 1040
—T T T T T — T T T T T T T ]
+ NGC 6826 1
4 Lyﬂ owv ~
2
0k R L L L R R R P R R ]
1000. . ..---- 1025 1050 - - ..
e s d 57 2 T S 57 TR TS AT A S5
| o oo oo @ o o o ) oo oo co o |
sl ez e £ &5 & Losss_ ob b
[ %5656 08 & 5 o= 3 Boorpo & &ol
 TTT T T NG
AR |
0 -

1025 1030 1035 1040
Wavelength [&]

Figura 5.1: FUSE spectra showing the region around the O VI lines for the central stars of
IC 418 (top panels), NGC2392 (middle panels), and NGC 6826 (bottom panels). For each
object the upper panel shows a wide spectral range with the broad Lys and O vi P Cygni
profiles highlighted (darker grey). The shaded region in the upper panel is expanded to better
show narrow absorption features superposed on the broader spectrum. Absorption from the
Hy Lyman and Werner bands are marked in red and ionic transition are marked with blue.
The narrow, nebular O VI components are also marked with vertical dashed lines.
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Figura 5.2: Chandra ACIS-S raw (left) and smoothed (center) X-ray images and HST optical
narrow-band images (right) of IC418 (top row), NGC 2392 (middle row), and NGC 6826 (bot-
tom row). The X-ray contours extracted from the smoothed X-ray images have been overlaid
onto the optical images. The black and grey (only for IC418) contours mark the X-ray levels
corresponding to 10 %, 25 %, 50 %, 75 %, and 95 % of the peak intensity of the diffuse emission.
Two additional white contours defining the 25 % and 75 % of the peak intensity of the central
source are shown for NGC 2392 and NGC 6826.



90 CapPITULO 5. Diffuse X-ray Emission from IC 418, NGC 2392, and NGC 6826.

Figura 5.3: Chandra and HST composite pictures of IC 418 (upper), NGC 2392 (center), and
NGC 6826 (bottom). X-ray emission is shown in blue, and optical Ha and [N 11] line emission
in green and red, respectively. The field of view (FoV) of the pictures is ~27” for IC 418, ~63”
for NGC 2392, and ~41” for NGC 6826.
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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 A) and X-ray temperature (Tx) as functions of T.g, the stellar effective temperature
(panels a, ¢, and e), X-ray temperature (panel e), and Viing, the wind terminal velocity (panels
d and f). In panels b, c¢,d, and e, Lx has been scaled with the stellar luminosity (L,) and wind
mechanical luminosity (Lying) to remove the dependence on distance. The tracks correspond
to the theoretical models HC2 with heat conduction for CSPNe with masses 0.565 Mg (green),
0.595 M, (red), and 0.696 M, (blue) according to the prescriptions of the second method used
by [Steffen et al! (IZO_OS), i.e., the heat flux does not exceed the saturation limit. The dashed
line in panel f represents the post-shock temperature of an adiabatic shock for the case of
H-rich stars, i.e., Typoek described by Bl for p=0.6. Black dots correspond to objects with a
H-rich CSPN, whereas pink dots refer to sources with a [WR]-type CSPN. The error-bars in
the data points correspond to the 1-o uncertainty in our determination of Lx and Tx (the
uncertainty in distance is not included in the error-bar of Lx). Typical uncertainties of 0.15
dex for L, and 0.8 dex for Lying have been convolved with the error-bars of Lx for the Lx /L,
and Lx/Lying ratios. Similarly, typical uncertainties of 0.05 dex in Teg and 100 km s7!in
Vwind are presented.
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Figura 5.6: Comparisons of the X-ray plasma temperature with hot bubble radius of PNe
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that the observations comply with the expectations of the theoretical models HC2 including
heat conduction for central stars with masses 0.565 M (green), 0.595 M (red), 0.625 M

(orange), and 0.696 My, (blue) adopted from [Steffen et all

). Error-bars as in Figure B0






Capitulo 6

Rebirth of X-ray Emission from the
Born-Again Planetary Nebula A 30

The planetary nebula (PN) A 30 is believed to have undergone a very late thermal pulse
resulting in the ejection of knots of hydrogen-poor material. Using multi-epoch HST images
we have detected the angular expansion of these knots and derived an age of 850“_?28 yr. To
investigate the spectral and spatial properties of the soft X-ray emission detected by ROSAT,
we have obtained Chandra and XMM-Newton deep observations of A 30. The X-ray emission
from A 30 can be separated into two components: a point-source at the central star and
diffuse emission associated with the hydrogen-poor knots and the cloverleaf structure inside
the nebular shell. To help us assess the role of the current stellar wind in powering this X-ray
emission, we have determined the stellar parameters and wind properties of the central star of
A 30 using a non-LTE model fit to its optical and UV spectrum. The spatial distribution and
spectral properties of the diffuse X-ray emission is highly suggestive that it is generated by
the post-born-again and present fast stellar winds interacting with the hydrogen-poor ejecta
of the born-again event. Charge-exchange reactions between the ions of the stellar winds and
neutral material of the born-again ejecta seem to be a possible mechanism for the production
of diffuse X-ray emission. Shock-heated plasma may also contribute to this emission, as the
hydrogen-poor knots are ablated by the stellar winds, in which case the spectral properties
of the diffuse emission require the efficient mass-loading of the present fast stellar wind to
raise its density and damp its velocity. The origin of the X-ray emission from the central star
of A 30 is puzzling: shocks in the present fast stellar wind and photospheric emission can be
ruled out, while the development of a new, compact hot bubble confining the fast stellar wind
seems implausible.

6.1. Introduction

Planetary nebulae (PNe) consist of stellar material ejected by low- and intermediate-mass
stars. In the canonical model of PN formation, the so-called interacting stellar winds (ISW)
model, the envelope of a star is stripped off through a slow and dense wind and, as the star
evolves off the asymptotic giant branch (AGB), it is subsequently swept up by a fast stellar
wind (Cerruti-Sola.y Perinottd, 1987) to form a PN (Kwok et all, [1978; Balick, 1987). The
dynamical structure of a PN can be very complex as the fast stellar wind interacts with a
slow AGB wind whose density and velocity structure has been previously modified by the

95
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Figura 6.1: KPNO Mayall 4m CCD Ha (left), |O 111] (center), and HST WFPC2 |O 111| (right)
images of A 30. The boxes overlaid in the ground-based images correspond to the field of view
of the HST image shown. The ground-based images were acquired through filters with central
wavelengths 5025 A and 6580 A, and FWHMSs 50 A and 60 A, respectively; the HST WFPC2
image used the F502N filter.

passage of the shock wave associated with a D-type ionization front (tEQ[‘_LU_Q_tLQ_&t_a]J |20_0_4|
Schénberner et all, hﬂﬂﬁd]ﬂ)

Abell 30 (a.k.a. A30, PN G208.5+33.2) is a PN with a hydrogen-deficient central star
(CSPN) of spectral type [WC|-PG1159 (also termed as “weak emission line stars”). The nebula
appears in Ha (Figure B0} eft) as a limb-brightened, presumably spherical shell with a diame-
ter ~2’ although a close inspection of its kinematics reveals that this shell has a mildly ellipsoi-
dal shape (IM.aa.bu.r_u_;L[ap_ezL |]_9_9_d) The spherically symmetric limb-brightened morphology,
the low surface brightness and the low electron density of this shell (IGlmm_;LMannh_a.dd,

) are consistent with the expectations for an evolved object in the ISW model of PN for-
mation (e.g., |S£h.d_n.b_e.m.er_et_a.].], |20_l_d) This conjecture is supported by the large kinematical
age of 12,500 yr derived from the simple comparison of its angular size, expansion Velocityﬁl
(38.541.0 km s~!, Meaburn y Loped, 1996) and distance (1.7 kpe, [Cahn et all, 1999).

Deep |O 111] images of A 30 (Figure B} center) reveal a different picture. The round ne-
bular shell is filled by a delicate system of arc-like features that extend up to ~30” from the
central star and depict a cloverleaf pattern (m, M) More remarkably, a series of knots
are detected just a few arcsecs from the central star. These knots are resolved by HST Wide
Field Planetary Camera 2 (WFPC2) [O 111] images (Figure BEd}Fright) to be distributed along
a disk and two bipolar outflows (IB.Q.r_kmMSk.l_e_t_a.]J, [1997), a physical structure later confirmed
by the spatio-kinematical study carried out by IChu et all (1997). The knots are found to
be extremely faint in HI recombination lined] (Mles.s.o.u_at_al], |2.(l0.d) implying low content of
hydrogen, as revealed by the He/H abundance ratio of 10.8-11.6 and the very high metal abun-
dances of C/H~0.45, N/H~0.30 and O/H~1.30 (Jacoby v Ford, [1983;

11996; [Wesson et all, |20_03 [Ercolano et all, |20_03 These knots and the central star of A 30 are

! Even if we accounted for the fact that the real expansion velocity of the shock front is larger by 10 %—
20 % than the observed velocity (Schinberner et all, 2005H), the kinematical age of A 30 would still be large,
~10,500 yr.

? The [N 1] A\6548,6583 and Her A\6560 to Ha line ratios for the bipolar knots are ~2.1, ~6.3, and
~2.4, respectively (Wesson et all, 2003). The emission detected at the position of these knots in the Ha image
(Figure B} eft) consists mostly of [N 11] and Helr emission, rather than to Ha emission itself, given the 60 A
bandwidth of the Ha filter used for these observations.
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embedded in large amounts of circumstellar dust (Borkowski et all, [1994) with anomalous car-
bonaceous composition (IGm&n.s_t_ei.d, |]_9§J]) Apparently, these hydrogen-depleted knots have
been ejected only recently by the central star of A 30, in contrast to the old and hydrogen-rich
outermost round shell.

The hydrogen-deficient nature of the CSPN of A 30 and the presence of hydrogen-poor
ejecta near the star inspired the born-again PN scenario (II.b.&u_&t_a.].], |].98.3) (also known as
“very late thermal pulse” or VLTP) in which the thermonuclear burning of hydrogen in the
remnant stellar envelope builds up the amount of helium until its fusion into carbon and

en is ignited (see, e.g., [Herwig et all, 1999: [Althaus et all, 2005; Lawlor y MacDonald,
Iz_aﬁ Miller Bertalami y Althand, 200d; Miller Bertolami et all, 2006, for recent theoretical

studies of this phenomenon). Since the remnant envelope is shallow, the increase of pressure
from this last helium shell flash leads to the ejection of the newly processed material in the
envelope, while the stellar structure remains intact. As the remnant envelope expands, the
stellar effective temperature decreases and the star returns to the AGB phase. The stellar
evolution that follows this event is fast and will take the star back toward the post-AGB track
in the HR diagram (see, e.g., Figures 5 and 8 in Miller Bertolami et all, |20_0_d) the envelope
of the star contracts, its effective temperature increases 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 ejected by the star during the
born-again event and afterward during the born-again AGB phase. This interaction has been
captured by HST WFPC2 images of the vicinity of the central star of A 30 (IB.Q.r_kaskj_at_al],
E%) The hydrogen-poor knots of A 30 display a cometary appearance with either bow-shock
structures pointing toward the central star or compact cores with fanning tails pointing away
from the central star (Figure BTl right) whose expansion velocities increase outward up to ~200
km s~! (Meaburn y Lopez, M; \Chu_et. all, [1997). Soft X-ray emission from the mixture of
shocked stellar wind and evaporated material can be expected (IB.Q.I‘_kmMSkj_e_t_a.]J, |].9.9.E]), as
confirmed by ROSAT PSPC serendipitous observations that revealed a source of soft X-ray
emission at a plasma temperature ~3x10% K (IQhJJ_;LH.d, |].99£i) A follow-up ROSAT HRI
observation showed a central point source and hints of diffuse emission associated with the
innermost hydrogen-poor knots, although the detection of the diffuse emission is uncertain
due to the low S/N ratio (Chu et all, 1997).

We have obtained Chandra and XMM-Newton observations of A 30 in order to accurately
determine the spatial and spectral properties of its X-ray emission. The results are analyzed
in conjunction with the physical properties of its stellar wind determined from refined non-
LTE model fits to optical and UV spectra. Multi-epoch HST archival images have also been
used to search for proper motions of the hydrogen-poor knots in order to assess their angular
expansion rate and to investigate their interactions with the fast stellar wind.

In the following, we first investigate in Sect. 2 the stellar wind properties of the CSPN
of A 30, given the implications for the X-ray emission, and determine the proper motions
of the hydrogen-poor knots in Sect. 3. The X-ray observations and the spatial and spectral
properties of the X-ray emission are described in Sect. 4 and the results are discussed in Sect.
5. The conclusions are presented in Sect. 6.

6.2. Non-LTE Analysis of the CSPN of A 30

Optical and UV spectra of the CSPN of A 30 have been analyzed using calculations per-
formed with the Potsdam Wolf-Rayet (PoWR) model atmosphere code (Hamann y Griifene,
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m, and references therein). This code solves the non-LTE radiative transfer for a spherically
expanding atmosphere, accounting for complex model atoms and line blanketing, to derive
basic stellar and wind parameters. The calculations applied here include He, C, N, O, Ne, and
the elements of the iron-group (the latter in the superlevel approximation).

The UV spectra of the CSPN of A 30 were observed by the Far Ultraviolet Spectroscopic
Ezplorer (FUSE) and International Ultraviolet Ezplorer (IUE) satellites. Data from these
observations have been retrieved from MAST, the Mikulski Archive for Space Telescopes at
the Space Telescope Science InstituteE. The FUSE observations of A 30 in the spectral range
920-1180 A consisted of the data set B0230101 obtained on 2001 April 10 with the LWRS
aperture for a total useful exposure time of 4.1 ks (Guerrero & De Marco, in preparation).
Similarly, the JUE observations of A 30 in the spectral range 1150-3200 A consisted of the
data sets SWP07955LL and LWRO06930LL obtained on 1980 February 15 with total exposure
times of 1.5 and 3.0 ks, respectively. Complementary high-dispersion optical spectra of the
CSPN of A 30 were obtained using the Ultraviolet and Visual Echelle Spectrograph (UVES)
on the 8m UT2 of the VLT at Paranal Observatory on 2003 February 19 in the framework
of the large project 167.D-0407 (PI: Napiwotzki). The observations consisted of two 300 s
exposures that cover the spectral regions 3290-4525 A, 4605-5610 A and 5675-6642 A.

In spite of the limited number of spectral lines useful for analysis provided by the UV
and optical spectra of the CSPN of A 30, a reasonable fit (see Fig.[B2) is achieved for the set
of parameters compiled in Table[E2l For the fit we adopted a stellar luminosity of 6,000 L),
noting that the stellar radius, mass-loss rate and distance scale with luminosity according to
the relations shown in Tablel£2 The distance of 1.76 kpc, similar to the statistical distance
of 1.69 kpc provided by [Cahn et all (1999), will be used hereafter. The CSPN of A 30 is
confirmed to be very hot (T, = 115kK), and the emission line spectrum originates from a
stellar wind composed predominantly of helium, carbon and oxygen, which is typical for the
[WC] spectral type.

Besides small changes in the values of the stellar temperature and helium and carbon
abundances, the present results do not differ appreciably from those previously reported by
| (I].9.9.ﬂ) based on a much earlier version of our model atmosphere code
without the inclusion of iron-line blanketing. The major difference between the current and
earlier calculations, however, is induced by the inclusion of clumping and mass-loss rate (M )
effects. In the “microclumping” approximation (e.g., [Hamann y Koesterke, |].9.9.d), the emission
line fit yields the product M+/D where D, the so-called “clumping factor”, is difficult to
constrain. The current calculations adopt a value of 10 for D, which has proven to be an
adequate choice for massive WC stars. The only study for the wind of a CSPN (m,
) came to a similar result, although this parameter was poorly constrained. A value
of 10 for the clumping factor leads in the present calculations to a mass-loss rate (M =
2 x 1078 M, yr~') 2.5 times lower than the value derived by [Leuenhagen et all (|19.93)

According to our calculations, the stellar wind of the CSPN of A 30 has a He:C:N:O element
number ratio 100:11:0.7:6.0, i.e., it is carbon rich with a C/O ratio ~1.8. It is interesting
to compare these chemical abundances with those of the hydrogen-deficient knots, where
the He:C:N:O element number ratio is 100:4.0:2.7:11.6 (Wesson_ et all, 2003 [Ercolano et all,

). The low C/O ratio of the hydrogen-poor knots, ~0.3, is at variance with the stellar
wind, and is also in contradiction to theoretical models of born-again PNe that predict C/O

higher than unity (e.g., Iben et all, 1983; [Herwig et all, 1999; Miller Bertolami et. all, 2006).

3 STScl is operated by the Association of Universities for Research in Astronomy, Inc., under NASA
contract NAS5-26555.
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Figura 6.2: Some of the spectral lines employed for the spectral analysis of the central star
of A 30. Observations (solid line) are from FUSE and from ground-based spectroscopy. The
synthetic spectrum (dotted line) has been calculated with the Potsdam Wolf-Rayet (PoWR)
model atmosphere code, using the parameters compiled in TablelE2]
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Tabla 6.1: Parameters of the central star of A 30

Parameter Value Comments

Stellar parameters

log (L/Lg) 3.78 Adopted

Clumping factor, D 10 Adopted

d (kpe) 1.76  d oc L'/?

EB—V (mag) 0.18

R, * (Ry) 020 R, o L'/?

T. * (K 115,000

Voo  (km s™1) 4000

M (Mgyr™h) 2.0x1078 M oc D~1/2L3/4
Abundances (mass fractions)

He 0.63

C 0.20

N 0.015

O 0.15

Fe (+ iron group) 0.0016

@ The stellar radius R, refers by definition to the point where the radial Rosseland optical
depth is 20.
b T, is defined as the effective temperature related to the radius R..

Finally, the spectral fit of the UV and optical spectra of A 30 (Fig.lE2) has allowed us to
build its spectral energy distribution (SED) shown in FigurelE3l The fit of the SED shown
in Fig.[B3 requires only a small interstellar reddening with Ep_y=0.1840,05mag that co-
rresponds to a hydrogen column density Ny—(6.841.9)x10%° cm~2 according to the relation
Ny /Ep_y=3.8x10%" cm™2 mag ™! prescribed by Groenewegen y Lamers (IlQ.&d) We note that
\Cardelli et all (1989)’s interstellar extinction law used to unredden the observed spectral data
does not reproduce properly the UV absorption at ~2470 A which is attributed to carbona-
ceous dust (IGL&&n.s.tf_iﬂ, |].9§J]), and thus the value of the hydrogen column density given above
is suspect.

6.3. Proper Motions of the H-poor Knots of A 30

The original HST WFPC2 narrow-band [O 111| images of A 30 (Fig. EI}right) were ob-
tained on 1994 March 6 (epoch 1994.2), but we noticed that the HST archive also contained
Wide Field Camera 3 (WFC3) images obtained through the F555W filter on 2009 December
31 (epoch 2010.0). It is reasonable to compare these images, taken ~15.8 yr apart, because the
nebular emission registered by the F555W filter is mostly dominated by the |O 111] emission
lines. Such comparison indeed unveils the proper motion of the hydrogen-poor knots of A 30,
as shown in Figure Following the method used by Reed et all (1999) to study the angular
expansion of NGC 6543, we have magnified the earlier epoch image (the F502N image) by
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Figura 6.3: Spectral energy distribution (SED) of the central star of A 30 from the infrared
to X-ray range. Observations (blue) are photometric measurements in the indicated bands,
calibrated UV spectra from the IUE and FUSE satellites, and the XMM-Newton observations
reported in this paper. These measurements are compared to the theoretical SED from our
stellar model with the parameters compiled in Tablel£2l The green dashed line shows the
SED without interstellar reddening, and the red dotted line after interstellar extinction has
been applied.

several factors and produced the residual maps shown in Fig. These maps suggest that
the hydrogen-poor knots of A 30 have expanded ~2 %.

A detailed analysis of the location of both bipolar and equatorial knots along different
directions in the images of the two epochs has allowed us to refine this result and conclude
that the 1994.2 image needs to be magnified by 1.019£0.003 in order to match the 2010.0
image. Such 1.9 % expansion in a time lapse of 15.8 yr implies an expansion age of 850f%§8 yr
that can be interpreted as the time since the born-again episode took place circa AD 1160.

The angular expansion rate can also be used to estimate the averaged expansion velocity
of the knots in the equatorial ring. Assuming that the equatorial ring is circular in shape, its
major axis lies on the plane of the sky and thus the semimajor axis of 4”.8 implies a radius
of 0.041 pc at a distance of 1.76 kpc. For an age of 850 yr, an averaged expansion velocity of
~50 km s~! is derived.

Finally, we note the presence of a star ~57.25 from the CSPN of A 30 at PA~144°. The
possible physical connection of this star with the CSPN of A 30 was used by (Ciardullo et all

) to estimate a distance of 2020 pc toward A 30. The comparison between the 1994.2
and 2010.0 epoch images reveals a change of 0”.15 on the position of this star relative to the
location of the CSPN of A 30. This shift is much larger than the orbital motion expected in the
time lapse of 15.8 yr for a companion star with the orbital separation of 10,580 AU estimated
by ICiardullo et all (1999). We therefore conclude that this star and the CSPN of A 30 do not
form a binary system, but they are rather optical doubles. Consequently the distance estimate
of 2020 pc is not valid and should not be used.

6.4. X-ray Observations of A 30

A 30 was observed by XMM-Newton on 2009 October 21 (Observation ID 0605360101,
PI: W.-R. Hamann) using the European Photon Imaging Camera (EPIC) and the Reflection
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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 magnified by the fac-
tor noted in each panel. Dark shades correspond to the F502N March 1994 image and bright
shades to the F5535W December 2009 image. The direction of the central star is marked by
an arrow in the leftmost panels.

Grating Spectrometer (RGS) instruments for a total exposure time of 58.2 ks. The EPIC
observations were performed in Full Frame Mode with the Thin Filter. The second version of
the observation data files (ODFs) generated by the XMM-Newton Science Operation Center
on 2010 June 18 were processed using the XMM-Newton Science Analysis Software (SAS)
10.0.2. Reprocessed EPIC-MOS, EPIC-pn and RGS event lists were created using the SAS
tools “emproc”, “epproc” and “rgsproc”, respectively, and the most up-to-date XMM-Newton
calibration files available on the Current Calibration File (CCF) as of 2010 September 15. The
original 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, respectively, but the last segment of the observations was
dramatically affected by periods of high background. After excising these periods from the
data, the resulting useful exposure times amount to 31.63 ks for EPIC-MOS1, 31.31 ks for
EPIC-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 spectroscopy of the Advanced CCD Imaging Spectrometer
(ACIS-S) for a total exposure time of 96.09 ks. The nebula was imaged on the back-illuminated
CCD S3 using the VFAINT mode. No periods of high background affected the data and the
resulting useful exposure time amounts to 96.08 ks after excising dead-time periods. The
Chandra Interactive Analysis of Observations (CIAO) software package version 4.3 was used
to analyze these data.

The XMM-Newton EPIC observations detect a relatively bright source at the location
of the central star of A 30. An inspection of the images at different energy bands shown in
Figure B0 indicates that this source is soft, with emission from the lowest energies detectable
by the EPIC cameras up to 0.6 keV, above which little or no emission is seen. Similarly, the
Chandra observations detected a soft source at the position of the CSPN of A 30. The EPIC-
pn, EPIC-MOS and ACIS-S background-subtracted count rates and net number of counts
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Tabla 6.2: Background-subtracted count rates and net count numbers

Instrument Background-Subtracted Count Rate Net Counts
190-600 eV* 190-275 eV 275-450 eV 450-600 eV 190-600 eV
(counts ks™!)  (counts ks™!) (counts ks™!) (counts ks™!) (counts)

Point source and Diffuse Emission

EPIC-pn 50.4£1.6 19.7+0.9 28.3£1.1 1.57+0.31 1150+40

EPIC-MOS1 7.7£0.6 e e e 219+16

EPIC-MOS2 6.6+£0.5 e e e 186+15

ACIS-S 1.80+0.14 e . e 172+13

Point Source

EPIC-pn 29.7+1.1 e e e 67526

EPIC-MOS1 4.440.4 e . e 140£12

EPIC-MOS2 3.4+0.3 e e e 105+10

Diffuse Emission

EPIC-pn 14.3£0.9 e e e 325£20

EPIC-MOS1 2.240.3 e . e 71+9

EPIC-MOS2 1.7£0.3 e e e 55+£8

@ For ACIS-S, the low energy cutoff is not 190 eV, but 200 eV.
detected in different energy ranges are provided in Table B4l

6.4.1. Spatial Properties of the X-ray Emission from A 30

In order to study the spatial distribution of the X-ray emission from A 30, we have produ-
ced EPIC images of A 30 in different energy bands (Figure Bl by extracting the individual
EPIC-pn, EPIC-MOS1 and EPIC-MOS2 images, mosaicing them together, applying the ex-
posure map correction, and smoothing the images. We have also produced a Chandra ACIS
image in the 200-600 eV energy band. The Chandra and XMM-Newton X-ray images are
compared to optical narrow-band images and previous ROSAT X-ray images in Figure

The small-scale spatial distribution of the X-ray emission is revealed by the comparison
between the Chandra ACIS-S and HST WFPC2 [O 111] images shown in Figure EGHeft.
Most of the emission detected in the Chandra ACIS-S image corresponds to a point source
coincident with the central star of A 30, but some additional emission, 8.24+3.5 counts, is
found ~4” to the southwest of A 30 CSPN. This emission is soft, with a median energy ~0.30
keV, and seems spatially coincident with an [O 111] bright knot in the equatorial ring of the
hydrogen-poor ejecta. Given the extremely low count level of the ACIS-S background in the
soft energy band, ~0.025 counts arcsec™2, the probability that this source were a statistical
fluctuation in the background is negligible, <107%. Furthermore, Figure shows that this
source is coincident with one of the brightest patches of diffuse X-ray emission suggested by
ROSAT HRI images (Chu_et all, [1997).

The large-scale spatial distribution of the X-ray emission is illustrated by the comparison
between the XMM-Newton EPIC and ground-based [O 111] images shown in Figures and
B0 right. The X-ray emission in the XMM-Newton EPIC image peaks at the location of the
central star, in agreement with the Chandra ACIS-S image. The image does not show any
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Figura 6.5: Exposure-corrected XMM-Newton EPIC images of A 30 in different energy bands.
The images have a pixel size 1”7 and have been smoothed using an adaptive Gaussian kernel
with sizes between 1”7 and 8”. Gray-scales have been chosen in the range between 150 below
the background level and 20 % of the intensity peak for each image. The black lower contours
correspond to 5o, 100, and 300 over the background level, while the white upper contours
represent 10 % and 50 % of the peak intensity.
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obvious diffuse X-ray emission associated with the round outer shell of A 30. Instead, the X-ray
peak at the central star is surrounded by a “halo” of diffuse emission whose spatial distribution
is consistent with that revealed by ROSAT PSPC observations at a poorer spatial resolution
(IQhu_;LH_d, |L9_9_d) There is a tantalizing correlation between the XMM-Newton EPIC X-ray
contours of this diffuse X-ray emission and the “petals of the cloverleaf” pattern interior to
the round outer shell.

To further assess whether this X-ray emission is extended, we used the SAS 10.0 task
“eradial” to extract a radial profile of the X-ray emission from A 30 and fit it to the theoretical
XMM-Newton EPIC-pn PSF that can be described as a King function with core 57.5 and
exponent 1.6. However, a direct fit to the radial profile yielded inconclusive results because
A 30 is located at ~70” from a chip gap in the EPIC-pn camera, and thus does not allow the
extraction of a sufficiently extended radial profile to accurately assess the background level
for the PSF fit. The EPIC-MOS images were not useful for this purpose as they lack sufficient
statistical significance.

To overcome these difficulties, we have compared a bright, soft point source (Nova LMC1995,
|Qt‘.i.0_e.t_a.].], |20.(13) with A 30. A preliminary inspection of the soft images of A 30 and Nova
LMC1995 is also inconclusive because Nova LMC1995 also seems to be surrounded by a halo
of diffuse emission most likely associated with the PSF of the EPIC-pn. A close comparison
of the radial profiles of A 30 and Nova LMC1995 (Figure B2} Heft) built using the SAS task
“eradial” finally found evidence suggesting that the radial profile of A 30 departs from that
of a point source at distances >13". To reinforce this result, we have also determined the
count rate in circular annuli centered on A 30 and Nova LMC1995. The comparison, shown
in Figure B right, confirms that A 30 shows additional emission peaks at distances >13”,
further strengthening the conclusion that A 30 displays extended X-ray emission. The limited
spatial resolution of the XMM-Newton EPIC-pn observations, however, makes it impossible
to estimate the extent and distribution of this diffuse emission within 20” from the central
star of A 30. An attempt to remove the emission from the point source has been made by
using a point source model derived from the observation of Nova LM(C1995 and scaled to the
emission peak of the CSPN of A 30. The residual diffuse emission is basically consistent with
the contours shown in Figure B8 right.

6.4.2. Spectral Properties of the X-ray Emission from A 30

To study the spectral properties of the X-ray emission from A 30, we have extracted the
EPIC-pn and EPIC-MOS background-subtracted spectra of A 30 shown in Figure 8- left. The
spectra are extremely soft even when compared to those of diffuse emission from other PNe
(e.g., NGC 6543, \Chu_et. all, |20.0J]) The EPIC-pn spectrum, which has the best signal-to-noise
ratio, shows a peak at ~0.35 keV with a shoulder or slow decline toward lower energies and a
rapid drop in the energy interval from 0.35 keV to 0.5 keV. There is a much fainter secondary
peak at ~0.58 keV, but no further emission is detected above 0.6 keV. A comparison with
optically thin plasma emission models of different chemical abundances suggests that the peak
at 0.35 keV may correspond to either the C vI lines at 33.7 A (=0.37 keV) or the C Vv lines
at 35.0 A (=0.35 keV), while the weak feature at 0.58 keV seems consistent with the O viI
triplet at 21.8 A (=0.57 keV). Similarly, the rapid decline above 0.35 keV seems consistent
with plasma emission models for which the contribution from the N vi 0.43 keV and N viI
0.50 keV emission lines is rather small. The RGS spectrum of A 30, despite having a limited
signal-to-noise ratio (Figure B8 right), has allowed us to identify the emission peak in the
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Figura 6.6: Comparison of narrow-band optical and X-ray images of A30. (top) Color-
composite images: the HST WFPC2 (RED—|O 111}, GREEN=Hel1) and Chandra ACIS-S
0.20-0.60 keV (BLUE) composite in the left panel illustrates the small-scale spatial distri-
bution of X-rays, whereas their large-scale spatial distribution is shown by the ground-based
(RED=|O 111, GREEN=Ha) and XMM-Newton 0.19-0.60 keV (BLUE) composite in the right
panel. (bottom) Optical [O 111] narrow-band images of A 30 overplotted by X-ray contours: HST
WFPC2 image overplotted by Chandra ACIS-S (blue and black) and ROSAT HRI (red) con-
tours (left) and ground-based image overplotted by XMM-Newton EPIC (blue and black) and
ROSAT PSPC (red) contours (right). Red and blue contours have been set at 95 %, 75 %,
50 %, and 25 % of the peak intensity, whereas the black contours correspond to 50, 100, 250,
and 1000 above the background level for the Chandra ACIS-S image, and 100, 250, 500, and
1000 above the background level for the XMM-Newton EPIC image.
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Figura 6.7: Comparison of the EPIC-pn radial profiles of A 30 (solid line) and Nova LMC1995
(dotted line) as extracted using “eradial” (left) and by deriving the count rate in annular
regions (right). The vertical dashed lines mark the source regions for the extraction of the
X-ray spectra of the CSPN and diffuse emission.
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EPIC-pn spectrum of A 30 as the Ly « line of C vI at 33.7 A (=0.37 keV) and to confirm that
there is no significant contribution from nitrogen lines.

Since the analysis of the radial profile of X-ray emission from A 30 reveals extended emis-
sion, we have extracted separate spectra for the central source from a circular region of radius
12" and for the diffuse emission from an annular region with inner radius 20” and outer radius
35”. The background-subtracted EPIC-pn and EPIC-MOS spectra of the central source and
diffuse emission are shown in Figure B0 and their count rates and count numbers are listed
in Table B4l The comparison of the spectra of the diffuse emission and point source suggests
spectral differences, with the diffuse emission spectrum lacking the peak at ~0.37 keV asso-
ciated with the C vI line and having a relatively more important contribution of the O viI
triplet at 0.57 keV.

6.4.3. Spectral Analysis
6.4.3.1. X-ray Emission Model for A 30

The EPIC and RGS spectra of A 30 imply the presence of emission lines, thus suggesting
that the X-ray emission from A 30 can be modeled using an optically thin plasma emission
model. The Astrophysical Plasma Emission Code (APEC) v1.3.1 available within XSPEC
v12.3.0 (Im, EE%) was used for the spectral analysis of the EPIC spectra, adopting the
chemical abundances of the stellar wind derived from our non-LTE model listed in Table B2

Alternatively we may consider charge-exchange reactions between heavy ions in the ste-
llar wind and neutral material from the hydrogen-poor knots and dust in the central re-
gions of A 30, as is typically detected in comets in the solar system (e.g., |Lj.ssm_a.].], |]_9_9_d;
IDennerl et all, [1997), as well as in a broad variety of astrophysical objects including the in-
terstellar medium, stellar winds and galaxies (see ml,) , for a review). The X-ray
emission associated with charge-exchange reactions in comets can be described by emission
lines of the ions involved in these reactions with little or negligible continuum (“bremsstrah-
lung”) emission. Our model of charge-exchange reactions for the X-ray emission from A 30 will
consist of the emission lines in the spectral range 0.2-0.7 keV of the most important species
in the stellar wind of the CSPN of A 30: C v 0.31 keV, C v1 0.37 keV, N vI 0.43 keV, N viII
0.50 keV, O vi1 0.57 keV, and O vii1 0.65 keV.

6.4.3.2. X-ray Absorption Model for A 30

The X-ray emission from the hot plasma in A 30 is certainly absorbed, but the nature, pro-
perties, and amount of the absorbing material need to be elaborated. The extinction towards
the central star of A 30 seems to be relatively high: (Cohen et all (1971), IGreenstein (1981),
andm M) derived interstellar extinctions of Ay =0.9£0.1 mag, Ep_y=0.30 mag, and
Ay=1.18 mag, respectively, whereas we have determined it to be Ep_y—=0.1840.05 mag.
As for the extinction towards the central knots, Wesson et all (2003) derived ¢(H3)=0.60. All
these values are in sharp contrast with the low, almost negligible extinction affecting the outer

shell of A 30 (Guerrero y Manchadd, [1996), thus suggesting that the origin of the extinction

is mostly circumstellar.

The presence of circumstellar dust is indeed revealed by mid-IR and near-IR observations
of the innermost regions of A 30 (e.g., Borkowski_et. all, [1994; |Rh_1_]_]_]_ps_;LB.a.m_Qs;La.u_QfJ, |20_0_ﬂ)
More recent Spitzer archival images clearly show the spatial coincidence between the mid-IR
emission in the IRAC bands and the disk and bipolar jet features in HST [O 111] images
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Figura 6.8: XMM-Newton EPIC (left) and combined RGS1+RGS2 (right) background-
subtracted spectra of A 30. The EPIC spectra have been extracted from a circular aperture of
radius 35” centered on A 30, while the RGS spectrum has been extracted using the standard
RGS aperture.
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Figura 6.9: EPIC-pn (black), EPIC-MOS1 (green), and EPIC-MOS2 (red) background-
subtracted spectra of the central source in A 30 (left) and its diffuse emission (right). Note
the different intensity scale as the spectrum of the diffuse emission is ~2.5 times fainter than
that of the central source. The solid lines correspond to the best-fit described in the text, with
the residuals of the fit shown in the lower panels. For the spectral fit, the channels have been
binned to include 20-25 counts per channel. The dotted and dashed lines in the panel of the
central star correspond to the thermal emission plasma and emission line components of the

EPIC-pn model, respectively.
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Tabla 6.3: Best fit parameters for plasma emission models

Region Nu kT EM¢ Icvt x%/d.of.
(em™2) (keV) (em™3)  (photon cm~2 s~ 1)

A 30 (242)x10%  0.070£0.005 9.2x10% 2.08 (=199.6/96)

CSPN? 2x10% 0.06840.003 4.8x10%  (5.04£0.6)x107°  1.11 (=46.5/42)

Diffuse’  2x10'°  0.068'0007) 2.9x10% . 1.38 (=42.7/31

¢ Emission measure, EM = [ nenjondV = 101447Td2KapeC.
b Adopted value of the hydrogen column density.

(Figure BEI0). The correspondence between the spatial distributions of dust and born-again
ejecta and the anomalously high carbon composition of the dust (IGL&e.nsLeiﬂ, |].9§Jl; |J.Eﬂ&t‘.;z|,
E@) suggest that this dust is formed by material ejected during the VLTP event. Conse-
quently we will assume that the absorbing material has a chemical composition similar to
that 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
(Mess_on_at_a.]_], |20_(13) Although this absorbing material presents noticeable absorptions at
the energy of the carbon and oxygen K shells, we must note that the overall shape of the
absorption curve is similar to that of typical interstellar material at the spectral resolution of
the EPIC instruments.

As for the amount of absorbing material, we have performed a simultaneous spectral fit
of the XMM-Newton EPIC-pn and EPIC-MOS, and ROSAT PSPC spectra of A 30 using
an APEC optically thin plasma emission model with stellar wind abundances absorbed by
material with the abundances of the hydrogen-poor knots. The fit is not impressively good
(x%/d.0.£.=199.6/96~2.1), but it clearly constrains the hydrogen column density at a va-
lue ~2x10% ¢cm™2, with a 3-0 upper limit <1x10'® ¢cm™2, for a plasma temperature of
0.070£0.005 keV (Table EZ32) and observed flux and intrinsic luminosity in the 0.2-1.5 keV
energy range of 1.0x10713 erg cm™2 s7! and 4.4x103! erg s—!, respectively. Much higher
column densities are proscribed by the emission detected in the softest energy channels of the
EPIC spectra and very notably of the ROSAT PSPC spectrum. We note that the value of
the hydrogen column density derived from this fit is significantly smaller than those typical
of interstellar material for PNe, in the range 10'°-10?2 cm ™2, because the content in helium,
carbon and oxygen assumed for the absorbing material is much higher than for the interstellar
gas.

Incidentally, we note that the normalization factors of the EPIC and PSPC spectra are
similar, within 10 %. Given the relative calibration uncertainties, the total X-ray fluxes from
A 30 determined by ROSAT PSPC on 1993 May and by XMM-Newton EPIC on 2009 October
are consistent with each other and imply little long-term variability.

6.4.3.3. Spectral Fits for Plasma Emission

The absorbed APEC optically thin plasma emission model provides a reasonable fit to
the EPIC-pn and EPIC-MOS spectra of the diffuse emission for a best-fit value of the tem-
perature kT:0.068f8:88§ keV (=0.79x10°% K) at a fixed hydrogen column density of 2x10!?
cm ™2 (Table BZ33). The observed flux in the 0.2-1.5 keV energy range is 2.840,9x10~!4
erg cm~2 57! and the intrinsic luminosity is ~1.3x103! erg s~

This same model does not provide a good fit (reduced x? ~ 3) to the EPIC-pn and EPIC-
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Figura 6.10: Comparison of HST [O 111 | and Spitzer IRAC images of the central regions of
A 30. (up) Color-composite Spitzer 4.5 pm (blue), 5.8 pm (green), and 8.0 pm (red) image
of A 30 obtained using the IRAC observations 21967616 (PI: G. Fazio). The subtle variations
in the color indicates that the spectral energy distribution in the IRAC bands of the dust
emission is rather flat, with a subtle 4.5 pum excess in the eastern regions of the equatorial
ring and some 8.0 pm excess at the location of the CSPN. (down) Grey-scale of the HST
WEFPC2 [O 111 | image of A 30 overplotted by Spitzer IRAC 8.0 pm contours. North is up,
east is left. The spatial scale is shown on the HST |O I1I | image.
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Tabla 6.4: Best fit parameters for charge-exchange reaction models

Region Nu Icy Icvi Invi Invin Iovi Tovin x?/d.o.f.

(cm™2) (photon cm™2 s1)

CSPN®  2x10%  7.2x107° 6.7x107° <1x107% <5x107Y 1.6x107°% 4.7x107% 1.35 (=37.8/28)
Diffuse® 2x10' 4.0x107° 9.5x107¢ <1x107% <1x107% 7.5x1077 <2x1077 1.23 (=49.0/40)

@ Adopted value of the hydrogen column density.

MOS spectra of the central source of A 30 because it cannot reproduce the emission peak
at ~0.37 keV. The addition of an emission line at this energy improves significantly the fit
(Table B2232)) for a fixed hydrogen column density Ny—2x10'® cm~2 and best-fit value of
kT=0.068-+0.003 keV (=0.79x10% K). For this model we derive an observed flux in the 0.2-
1.5 keV energy range of 7.2J_r‘;’:g><10_14 erg cm ™2 57!, and an intrinsic luminosity ~3.1x103!
erg s 1.

The inclusion of an emission line at 0.37 keV is highly indicative of increased emission of the
C Vi line at 33.7 A which can be attributed to an enhancement of the carbon abundances or to
a higher temperature plasma component. Neither possibilities seem to work: the enhancement
of carbon abundances increases both the emission of the C v and C VI lines without a net
improvement of the spectral fit, whereas the inclusion of a higher temperature component
produces noticeable emission above 0.45 keV which is not supported by the observed spectrum.

6.4.3.4. Spectral Fits for Charge-Exchange Reactions

In this case, the spectral model consists of the emission lines of C v 0.31 keV, C vi 0.37
keV, N vi 0.43 keV, N vi1 0.50 keV, O vi1 0.57 keV, and O vii1 0.65 keV at a fixed absorption
hydrogen column density of 3x10' cm™2. This model also yields good fits for the emission
from the CSPN and the diffuse component (Table EZ34). The intensities of the different
emission lines for the best fit models listed in Table indicate that C v 0.31 keV (=40.2
A) is the prevalent line, with a significant contribution of the C v1 0.37 keV (=33.7 A) in the
central source. Unfortunately, the RGS spectral coverage is limited to the 5-38 A wavelength
range and these observations did not provide confirmation of the prevalence of the C v line.
Small contributions of the O viI 0.57 keV (=21.8 A) line to the diffuse emission and central
source are also derived from these fits. On the other hand, the contribution from emission
lines of nitrogen is found to be negligible both for the diffuse component and for the CSPN
in agreement with its lower abundance in the stellar wind and born-again ejecta.

6.5. Discussion

The new Chandra and XMM-Newton observations of A 30 have confirmed the extre-
mely soft X-ray emission previously detected by ROSAT PSPC and HRI (Ehum, 11993
|Qh.LLe.Lal], |]_9.9_ﬂ) and resolved the X-ray emission into a point source and diffuse emission.
The comparison between the X-ray and optical images of A 30 allows us to unambiguously
associate the X-ray point source with its CSPN. On small angular scales, as probed by Chan-
dra and earlier suggested by ROSAT HRI images (Iﬂhu_at_a.].], |l9.9_ﬂ), the spatial coincidence
of the diffuse X-ray emission with the [O 111] bright knots (Figure B8 eft) strongly supports
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the association of the diffuse X-ray emission with the innermost hydrogen-deficient knots. On
larger angular scales, as probed by XMM-Newton, the diffuse X-ray emission pervades the
central regions of the nebula and fills the cloverleaf structure (Figure BEGright). No diffuse
X-ray emission is found in the gap between the cloverleaf structure and the edge of the outer
round shell.

We next describe in detail the formation and evolution of A 30 in order to assess which
processes can be involved in the production of the diffuse and point-source X-ray emission
from this nebula.

6.5.1. Formation and Evolution of A 30

The outer shell of A30 formed ~12,500 yr ago from an ordinary AGB wind and was
shaped by the stellar radiation field and hydrogen-rich fast wind of the post-AGB star. We
see now the relics of this evolution: a large, nearly spherical shell of low density and moderate
expansion velocity.

About 850 yr ago, the CSPN of A 30 experienced a VLTP episode which led to the sudden
ejection of highly processed hydrogen-poor, carbon-rich material. At that time, the stellar
envelope expanded and the star returned to the AGB phase, but shortly afterward the envelope
contracted and the star moved to the post-AGB evolutive track in time-scales as short as 5-20
yr (Ihen_y MacDaonald, 1997; Miller Bertolami et all, 2006). We can thus expect that, during
the AGB phase after the VLTP episode, a new carbon-rich wind of low speed blew into the
nebular cavity. Later, as the star contracted, this carbon-rich wind accelerated up to the
present terminal velocity of 4000 km s~! revealed by UV spectra of the CSPN of A 30.

This description of the born-again event and subsequent evolution of the stellar wind
of 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: A58 (a.k.a.
V605 Aql, Seitter, m A 78 (Tacoby y Ford, [1983), and Sakurai’s object (a.k.a. V4334 Sgr,
Duerbeck y Benetti, 199). The duration and properties of the wind during the AGB phase
after the born-again event are particularly not well-known. In Sakurai’s object, a post-born-
again stellar wind with mass-loss rate up to 1.6x107° Mg yr—! (tE;Ln.(L&La]J, |20.Qj) and termi-
nal velocity ~670 km s~! (tE;LLes_at_a.]J, ].9_921) is detected just a few years after the born-again
event. In A58, the properties of the present stellar wind, with a diminished mass-loss rate
of 1x1077 My yr~! and a terminal velocity ~2500 km s~ (Iﬂa.;LtQ.u_at_a.]J, |20.D.d), indicate
that 82 yr after the VLTP event the star has already returned to the post-AGB evolutive
track. It thus seems that, after a born-again event, a post-born-again wind with mass-loss
rates 107°-1076 M yr~! and terminal velocity of a few hundred km s~! can be expected for
a 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 clumps ejected during the born-again event to produce fanning tails and cavities si-

milar to those predicted by Steffen y Lopes (IZO_DA) This interpretation is consistent with
the nebular features moving at speeds as high as 200 km s~! that have been associated

with the fanning tails of the hydrogen-poor bipolar knots described by Meaburn y Lopez
(1996) and IChu et all (I]_9.9j) A close inspection of the [O 111] echelle spectra presented by
Meaburn_y Lopez (1996) and those available in the “SPM Kinematic Catalogue of Galac-
tic Planetary Nebulae” (t[ﬁp_ez_at_a.].], |20J_ﬂ) reveals faint features along the central line of
sight and associated with some cloverleaf features moving at speeds up to 400 km s—!. It is
worthwhile to note that similar features, moving at speeds of 250 km s~!, are found in the
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hydrogen-poor ejecta of A 78 (Meaburn et all, [199§).

These features can be interpreted as signatures of the post-born-again wind in which the
hydrogen-poor knots are embedded. We note that the filaments of the cloverleaf structure are
not detected in the Ha image, thus suggesting that they consist of hydrogen-poor material.
The distance of the outermost cloverleaf filaments to the central star implies a linear size
of 1.1x10'® cm that, in conjunction with the age of 850 yr derived in Sect. 3, result in an
expansion velocity ~420 km s~!, very similar to the expansion velocity of the post-born-again
stellar wind of ~400 km s~!. This suggests that the post-born-again wind may have had a
foremost contribution in blowing the cloverleaf structure.

6.5.2. Origin of the Diffuse X-ray Emission

We consider two different mechanisms for the production of the diffuse X-ray emission
detected in A 30: shocked stellar wind and charge-exchange reactions.

6.5.2.1. Shocked and Mass-loaded Stellar Wind

The ISW model of PN formation predicts the production of a “hot bubble” (Im
) filled with X-ray-emitting shocked stellar wind as the result of the interaction of the
CSPN fast stellar wind (vo, > 103 km s71) with the previous slow and dense AGB wind
(vags ~ 10 km s~1!). X-ray observations of PNe (e.g., [Kastner et _all, 2000; IChu et all, |2.0.0.]])
have detected the diffuse emission from the shocked stellar wind inside hot bubbles of PNe with
X-ray luminosities in the range 7x1029-2x1032 erg s~! (Ruiz et all, 2013). The luminosity and
temperature of the X-ray-emitting gas in PNe are satisfactorily reproduced by one-dimensional
radiative-hydrodynamic models of the formation of PNe which include thermal conduction at
the interface between the shocked wind and the cold outer shell (Steffen et. all, 2008). Both
observations and models indicate that the X-ray luminosity of PNe decays in short time-scales
as the CSPN fades and the nebula expands. For a large, evolved PN such as A 30, no diffuse
X-ray emission from the hot bubble enclosed by the AGB wind is expected m,
m. Furthermore, we expect the hot bubble to collapse toward the star as it is not supported
any longer by the post-AGB wind once it ceased after the VLTP episode.

The correspondence between the spatial distribution of the X-ray emission in A 30 and
the cloverleaf structure suggests that the same physical mechanism that generates the X-
ray-emitting gas is blowing these petal-like features. The post-born-again stellar wind, with
a terminal velocity of ~400 km s~! for A 30 and a mass-loss rate that could have reached
up to 107°-107% M yr~!, may provide the power to generate the observed X-ray emission.
We note, however, that hot bubbles of shocked stellar winds do not form at these wind
speeds because of the very efficient line cooling of hydrogen-poor, carbon and oxygen-enriched
material (Mellema.y Tundqvist, 2002; ISandin et all, 2011)

The large momentum and mechanical luminosity of the current fast stellar wind of A 30
can result in strong interactions with the ejecta in hydrogen-poor knots and have the potential
to power the observed diffuse X-ray emission. The volume of this cavity, 2.2x10°* ¢cm?, and
the emission measure of the extended component, 2.9x10% cm ™3 (Table BZ32), imply a gas
density N, = 0,006 x (¢/0,1)"'/2 ¢cm—3, where the gas filling factor € is presumably low. The
total mass of the X-ray-emitting gas would be 2x 1075 x (¢/0,1)1/2 M, and, for a time scale of
850 yr, the averaged mass injection rate of X-ray-emitting gas is 3x10~8(e/0,1)Y/2 Mg yr—,
which is consistent with the mass-loss rate of the present stellar wind, 2x10~% Mg yr—!,
derived in Sect. 2.




116 CAPITULO 6. X-ray Emission from the Born-Again PN A 30

The temperature of the X-ray-emitting plasma detected in A30, kT ~ 0,07 keV, is much
too low compared to the post-shock temperature expected from a stellar wind with a terminal
velocity of 4000 km s~!. Even when heat conduction is considered in models of hot bubbles in
PNe, the expected temperature of the X-ray-emitting gas for a wind with such a terminal velo-
city is in the range 0.13-0.43 keV (Steffen_et. all, 2008). We note here that the hydrogen-poor,
carbon- and oxygen-rich nature of the X-ray-emitting gas implies very efficient line cooling

istl, |20_0_ﬂ) which can be invoked in conjunction with heat conduction to
reduce the temperature of the shocked stellar wind (Steffen et all, 2019).

Alternatively, the origin of such low temperatures lies in the complex interactions between
the post-born-again and present fast stellar winds of A 30 and the hydrogen-poor ejecta, as
illustrated by the hydrodynamic simulations presented by Steffen y Lopes (2004) and [Pittard

). The hydrogen-poor knots are photoevaporated by the strong UV radiation flux of
the CSPN and subsequently swept-up by the fast stellar winds. As a result, mass can be
transferred from the hydrogen-poor knots to the shocked stellar wind in three different ways
(seelArthul, R007; [Pittard, 2007): (1) hydrodynamic ablation, (2) conductively-driven thermal
evaporation, and (3) photoevaporation. By increasing the density and damping the velocity of
the stellar wind, these processes will lower the temperature of the shock-heated stellar wind

(e.g., m, ).

6.5.2.2. Charge-exchange Reactions from Ablated Material

The spectral analysis described in Sect. 4.3.4 and summarized in Table B34 shows that
a model consisting only of C v, C vi and O Vi1 lines reproduces the observed XMM-Newton
EPIC spectra of A 30. This emission model is in accord with the X-ray production by charge-
exchange reactions resulting from the interaction between the ions of the stellar wind and
neutral material of the hydrogen-poor knots similar to what is observed in comets in the solar
System.

The origin of the X-ray emission from charge-exchange reactions is certainly a possibility
for the diffuse emission detected in A 30 as the material photoevaporated from the hydrogen-
poor knots and ablated by the stellar wind and the carbon-rich dust present in the central
regions of A 30 can provide a suitable environment for these reactions. The expected X-
ray luminositﬁ Eroduced by charge-exchange reactions can be computed from the following

relation ) M)

Lx ~ Voo Ny yx Ex Sk (6.1)

where vy, is the wind terminal velocity, ny, is the wind ion density at the location of the
knots, yx is the fraction of ions capable of releasing an X-ray photon in a charge-exchange
reaction, Fx is the photon energy, and Sy is the cross-section of the hydrogen-poor knots.
The terminal velocity of the wind ranges from 400 km s~! for the post-born-again wind up
to 4000 km s~! for the present fast stellar wind, whereas their ion density ranges from 10 to
0.001 cm ™3, respectively. According to the spectral fit carried out in Sect. 4.3.4, the spectrum
of the diffuse emission of A 30 is dominated by the C v 0.31 keV line. Using the energy of
the C v line, assuming all carbon atoms are found as C vi with a particle fraction of 0.09
derived from the chemical abundances of the wind, and adopting a ring-like structure 5” in
radius and 07.5 tall for the estimate of the cross-section, the expected X-ray luminosity is in
the range 2.6x10%°-2.6x10%2 erg s~

The predicted X-ray luminosity for charge-exchange reactions is 50 times fainter than
the observed emission for the present fast stellar wind, but 20 times larger than for the
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post-born-again wind. These figures seem to favor the origin of the diffuse X-ray emission in
charge-exchange reactions 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 increase
the production of X-ray emission in charge-exchange reactions.

6.5.3. Origin of the X-ray Emission at the CSPN of A 30

If we concur that the point-source of X-ray emission at the CSPN of A 30 originates from
a hot plasma, its emission measure, as derived from the spectral fits in Sect. 4.3.3, is 4.8 x 10
cm™>. Since the emitting region is unresolved by Chandra, the emission volume must be
smaller than a sphere with radius 07.5, i.e., ~1x10%* cm3. These figures imply a density of
4¢ 12 em™3 and a total mass of 6x1073 €'/2 M.

The exact mechanism responsible for the production of X-ray-emitting hot plasma at the
CSPN of A 30 is uncertain. Several possibilities are considered in the following.

6.5.3.1. Photospheric Emission of the Hot CSPIN

The photospheric emission from hot (Tg > 100,000 K) CSPNe can be detectable in the
soft X-ray domain dGlL&HﬂQ_&Lﬂl],IZOﬂd) Since the CSPN of A 30 has an effective temperature
of 115,000 K, its X-ray emission may be attributed to photospheric emission. Figurele3 shows
the observed SED together with the stellar model presented in Sect. 2. Whereas there is a
good match between the observed SED and predicted stellar model in the UV, optical and IR
regimes, besides the 2470 A UV bump, the X-ray flux predicted by the model is ten orders of
magnitude lower than the X-ray flux observed by XMM-Newton. According to the model, the
photospheric X-ray emission is mainly blocked by the bound-free and K-shell opacities from
C, N and O. Hence Fig.E3lleads us to the firm conclusion that the stellar photosphere of the
CSPN of A 30 cannot be the origin of the observed X-rays.

6.5.3.2. Shocks Within the Stellar Wind

The stellar winds of CSPNe are radiatively driven, i.e., the stellar wind’s momentum is
provided by radiation pressure on spectral lines. We can thus expect that the hydrodynamic
instability, which is inherent to radiatively driven stellar winds, will lead to shocks embedded
in the stellar wind and produce X-ray emission as for the stellar winds of OB and Wolf-Rayet
stars (e.g., [Feldmeier et all, |]_9_9_ﬂ) The X-ray luminosity of the stellar wind of O stars is found
to scale with the bolometric luminosity as Lx ~ 1077 Ly (tB.e.r_gh.Q_eie.r_e_t_al], |].9.9j), with a
scatter of about one order of magnitude. For this canonical relationship, the stellar luminosity
of the CSPN of A 30, log Ly, /Le = 3,78 (TablelEZ) would imply an X-ray luminosity from
the wind-shock emission of 10732 Lg or 3.5x10%° ergs™!. The expected X-ray emission from
wind shocks in the CSPN of A 30 is ~50 times lower than observed.

Moreover, the mentioned Lx-Ly, relationship is valid for (massive) O stars, but Wolf-
Rayet stars are much fainter in the X-ray domain than O stars. Indeed, the first positi-
ve detection of faint X-rays from an WC/WO type star has been only recently reported
(Dskj_n_oxa._et_al], |20_0_Q) The most plausible explanation for the X-ray faintness of Wolf-Rayet
stars is that their dense winds are very opaque to X-rays, which are presumed to be produced
by shocks located in the zone of strong wind acceleration, deep in the wind at a few stellar
radii only. To assess whether the wind-shock X-rays could emerge from the [WC]-type central
star A 30, we plot in Figure the prediction of our POWR model of the CSPN of A 30 for
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Figura 6.11: Radius where the radial optical depth reaches unity as a function of wavelength
according to our PoOWR model for the CSPN of A 30 (Table[i2)). The gray band marks optical

depth values below unity. The location of the O v and O vi K-shell have been labeled.

the radius where the optical depth reaches unity vs. wavelength. The wind is basically trans-
parent down to the photosphere at 20 A (0.62 keV), but at longer wavelengths, the opacity
increases and the wind stays optically thick out to 7 stellar radii above 50 A (0.25 keV). The
softest X-rays are expected to suffer the strongest attenuation, contrary to the properties of
the observed X-ray spectrum. We thus conclude that the X-ray emission from the unresolved
central source of A 30 is not due to shocks embedded in its stellar wind.

6.5.3.3. Born-again Hot Bubble

The mechanical luminosity (3 M v2) of the present stellar wind of the CSPN of A 30
derived from our PoOWR model (cf. Table B2), ~ 1,0 x 10%® erg s~!, is ~3000 times larger
than the observed X-ray luminosity. A small fraction of this mechanical luminosity would be
able to power the X-ray emission which is observed at the central source of A 30. As for the
diffuse X-ray emission detected in other PNe, the present stellar wind can be heated when
it rams into previously ejected slower material to form a hot bubble. The situation in A 30
is different 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 be
responsible of the X-ray emission at the central source. The observed X-ray temperature is
however much lower than the expectations for a shocked stellar wind with terminal velocity
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of 4000 km s~!. Heat conduction and/or mass loading most certainly need to be invoked to
cool 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 bubble
is able to explain its luminosity, there are critical arguments against this scenario. First, the
existence of a hot bubble will trap the present fast stellar wind and prevent its interaction
with the hydrogen-poor knots; however, this problem can be mitigated by the post-born-again
wind which may have contributed mass to the hot plasma. The second argument against the
hot bubble scenario is critical. Hot bubbles in PNe fill the whole volume of the innermost
shells detected in the optical (Ruiz et al., in preparation), but the X-ray emission arising from
the location of the CSPN of A 30 is unresolved by Chandra. For a radius of 1.3x10'¢ cm (i.e.,
07.5 at the distance of A 30), a hot bubble expanding with the velocity of the post-born-again
wind (400 km s—!) requires a time of just 10.5 yr, implying that the transition from the post-
born-again wind to the present fast stellar wind occurred some time in 1999. This is at odds
with the similar X-ray fluxes detected by ROSAT PSPC on 1993 May and XMM-Newton
EPIC on 2009 October, and is definitely not supported by the quick transition between the
post-born-again and fast stellar winds observed in A 58 (Iﬂaé&m_e_t_a.].], |20_0£i) We conclude
that an unresolved born-again hot bubble is difficult to sustain as the origin of the X-ray
emission at the CSPN of A 30.

6.5.3.4. Charge-exchange Reactions

Let us assume that some cold material can be found in the close vicinity of the central star
of A 30. We can then use Eq. 1 to estimate the X-ray luminosity produced by charge-exchange
reactions between the fast stellar wind of A 30 and such material. If we compare the figures
with those of the diffuse emission (Sect. 5.2.2), the greater density of the stellar wind at close
locations of the CSPN (0.12 cm™3 at 0”.5 from the CSPN) is compensated by the smaller
cross-section, so that the maximum attainable X-ray luminosity would be ~5.7x10% erg s=1.
The observed X-ray luminosity is ~5 times larger. This, together with the uncertain nature
and survival of material close to the central star, make unclear that the X-ray emission at the

CSPN of A 30 originates from charge-exchange reactions.

6.6. Conclusions

We have used Chandra and XMM-Newton X-ray observations and HST multi-epoch ar-
chival images of A 30 to investigate the hot gas content and the expansion of the innermost
regions of this born-again PN. Optical and UV high-dispersion spectra have been used, in
conjunction with the POWR non-LTE model atmosphere code, to derive the stellar and wind
properties of its central star.

The large, nearly spherical outer shell of low density of A 30 meets the expectations of
the ISW model of PN formation for an old, evolved object, in agreement with its kinematical
age of 10,000-13,000 yr. Since then, the CSPN of A 30 experienced a VLTP event and ejected
highly processed material that is detected as large amounts of carbon-rich dust and a series
of hydrogen-poor, carbon- and oxygen-rich knots distributed along an expanding equatorial
disk and two bipolar outflows. The determination of the proper motions of these knots has
allowed us to derive their expansion rate and to obtain an expansion age of 850ﬁ§8 yr that
we interpret as the lapse of time since the born-again event.

The CSPN of A 30 presently exhibits a fast stellar wind with terminal velocity ~4000
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km s~! and a low mass-loss rate, ~2x1078 M, yr~!. A careful examination of archival [O 111
echelle data of A 30 reveals the occurrence of faint nebular features along the line of sight of
the CSPN and the cloverleaf-shaped filaments that expand at speeds up to 400 km s~!. These
features can be interpreted as the signatures of the post-born-again wind. A comparison with
the other known born-again CSPNe (A 58, A 78 and VV4334 Sgr) suggests that the onset of
the post-born-again wind occurred soon after the born-again event, with time-scales as short
as a few years. This post-born-again wind is soon superseded by the present fast stellar wind.
Whereas this is an incomplete picture of the evolution of the stellar wind during the born-
again and post-born-again phases, we note that the present model calculations do not offer a
more detailed view of this transition.

The above descriptions indicate that A 30 is a complex object composed of a system
of three nested winds: a post-AGB wind that formed a typical PN shell, a medium-speed
born-again and post-born-again wind consisting of processed, hydrogen-poor material, and a
present high-speed, hydrogen-poor wind. A 30 is thus a unique system to study the effects of
various types of wind-interactions.

The exquisite spatial resolution of Chandre and unprecedented sensitivity of XMM-Newton
have allowed us to resolve the X-ray emission from A 30 into a point-source at its central
star and diffuse emission associated with the innermost hydrogen-poor knots and with the
cloverleaf structure inside the nebular shell. The diffuse X-ray emission from A 30 originates in
the interactions of the present fast stellar wind and post-born-again wind with the hydrogen-
poor ejecta. After the born-again event, the hydrogen-poor, carbon-rich post-born-again wind
blew a cavity into the nebula that resulted in the cloverleaf structure. The interactions of this
wind and the present fast stellar wind with clumps of low speed and carbon-rich dust from
the born-again event result in processes of shock-heating and mass-loading of the stellar winds
and ablation of the hydrogen-poor knots that produce X-ray-emitting plasma. Diffuse X-ray
emission may also result from charge-exchange reactions between the present and post-born-
again stellar winds and the hydrogen-poor ejecta.

The origin of the point-source of X-ray emission at the central star of A 30 is unclear.
It is unlikely to result from shocks in the stellar wind, as in OB stars, or from the hot
CSPN photospheric emission. The development of a “born-again hot bubble” may explain this
emission, but its small size is puzzling. Charge-exchange reactions of the fast stellar wind with
circumstellar material seems a viable alternative, but the survival of neutral material in the
near vicinity of this hot CSPN is questionable.
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Conclusiones

La accién del viento estelar rapido y de flujos colimados resulta esencial en la formacion
y evoluciéon de las PNe. Unicamente las observaciones en rayos X de PNe proporcionan in-
formacion sobre la presencia y propiedades del gas caliente que genera el choque del viento
estelar rdpido con la envoltura nebular. En ese sentido, este tipo de observaciones es clave
para determinar la estructura global de las PNe y delimitar los efectos reales del viento estelar
rapido en dicha estructura y en su evolucién.

7.1. Busqueda de nebulosas planetarias en archivos de rayos X

En la dltima década y media, las observaciones de Chandra y XMM-Newton han pro-
porcionado gran cantidad de informaciéon sobre la distribucion y condiciones fisicas del gas
caliente en PNe. Esto ha permitido que investiguemos la estructura fisica de las PNe en su
totalidad y estudiemos los mecanismos de formacion y la evolucion del gas caliente en estas
fuentes. Sin embargo, la comparacion de observaciones individuales de PNe es dificil, ya que
los andlisis presentados en la literatura no son homogéneos. Ademas, aquellas observaciones
de PNe que no detectan emision difusa en rayos X no son en general divulgadas. Para solven-
tar este problema, en esta tesis se ha emprendido un estudio sistematico de observaciones de
PNe disponibles en los archivos de Chandra y XMM-Newton. Este estudio se beneficia de un
anélisis homogéneo usando ademaés las calibraciones més recientes, con mayor precision para
energias por debajo de 1.0 keV, donde se encuentra la mayor parte de la emisiéon de las PNe.

Se ha recopilado informaciéon de aquellas PNe detectadas por Chandra y XMM-Newton.
Para aquellas fuentes cuyos espectros permitian un ajuste espectral, este se llevo a cabo,
calculandose asi sus flujos observados y luminosidades intrinsecas en el rango entre 0.3 y
2.0 keV. Para aquellas fuentes cuyos espectros no tenian la calidad suficiente (nimero de
cuentas inferior a 300) para un analisis espectral, se ha asumido una temperatura tipica para
el plasma emisor y se ha determinado de esta forma el valor del flujo observado en rayos
X y la luminosidad intrinseca. Finalmente, se han investigado aquellas PNe para las que ni
Chandra ni XMM-Newton detectan emision difusa en rayos X. En estos casos, se ha usado la
cota superior del nimero de cuentas por unidad de tiempo para establecer cotas superiores
para el flujo y la luminosidad.

Un primer andlisis revela que la sensibilidad de las observaciones de las fuentes no detec-
tadas es, al menos, similar a la de aquellas que si se detectan. Por consiguiente, el nivel de la
emision de las fuentes que no se detectan es realmente menor que el de aquellas que si se de-
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tectan. Se encuentra que, en general, las fuentes que no se detectan presentan mayores valores
de la extincién y estan situadas a distancias mayores. Se han podido establecer limites para
esos parametros con la presente tecnologia de telescopios y detectores de rayos X, de modo
que puede afirmarse que la detectabilidad de fuentes absorbidas por columnas de hidrogeno,
Ny, superiores a 2x10%! cm™?2 y a distancias superiores a 3 kpc es altamente improbable. Por
el contrario, aquellas fuentes que tienen menores extinciones y estan a menor distancia son
sisteméticamente detectadas.

7.2. Estructura fisica de NGC 3242

La formacion y evolucion de las PNe es en gran parte debida a la interaccion del viento
estelar rapido con el viento de la fase AGB, asi como a efectos dindmicos de fotoionizacion
del material nebular. La estructura fisica de una PN puede utilizarse para determinar la
importancia relativa de los vientos estelares réapidos y de la fotoionizacién en su formaciéon
y evolucion. Para ello se precisa una comparacion sistemética de observaciones en diferentes
longitudes de onda, desde el infrarrojo hasta el rango de rayos X. Este tipo de estudios, en
general, no existe.

En esta tesis se ha planteado el estudio de la region ionizada y de la “burbuja caliente”
en la PN NGC 3242. Se trata de una fuente con observaciones en rayos X de XMM-Newton
y oOpticas de HST cuya estructura de doble capa revela la interacciéon entre el viento estelar
rapido y el material eyectado durante la fase AGB. Ademads es una fuente cercana, bien resuelta
angularmente y con baja extinction, por lo que presenta condiciones ideales para su estudio.

Las observaciones con XMM-Newton han detectado emision difusa suave de rayos X con-
finada dentro de la capa mas interna de NGC 3242. La temperatura del gas caliente es re-
lativamente baja, Tx=2.35x10° K, en comparaciéon con la de ~6x107 K que se esperaria
en el choque adiabatico del viento estelar de 2,400 km s~!. Esto sugiere que ha existido un
proceso de conduccién de calor entre la burbuja caliente y la regién nebular. Sin embargo,
la composicién quimica del gas emisor en rayos X presenta valores cercanos a los del viento
estelar, lo que resulta paradoéjico.

Para investigar la estructura fisica completa de NGC 3242 se han combinado observaciones
en rayos X con imagenes HST en banda estrecha y observaciones espectroscopicas de disper-
sion intermedia. En primer lugar se han modelizado los perfiles de brillo superficial haciendo
uso de la estructura tridimensional derivada de datos espectroscopicos de alta resolucion. Ello
ha permitido calcular la densidad electrénica en la capa interior brillante y en la envoltura
externa en funcion del radio nebular.

La capa interior puede ser descrita como una capa de material con densidad ~2,200 cm ™3
(de acuerdo con la que se deriva de los cocientes de lineas sensibles a la densidad que se
obtuvieron con espectroscopia de resolucion intermedia) y un espesor del 15% de su radio.
La capa que la envuelve es mejor descrita por una capa gruesa cuya densidad disminuye
seglin o< r1/2.071/3  m4s lentamente que la funcion o r~! predicha en el modelo estdndar
de formacion de PNe, y mucho mas lento que la funciéon o< r=2 de un superviento con tasa
constante de pérdida de masa.

A continuacion se han comparado las propiedades fisicas (N, Tt., Piy) del gas en la burbuja
caliente con las del gas en la capas nebulares. Para ello se ha asumido una temperatura
electronica constante para cada capa visible en el 6ptico con el fin de determinar su presion
térmica. Al comparar con la presion del gas caliente emisor en rayos X contenido en la burbuja
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central, se encuentra que, para que exista equilibrio hidrostatico, debe asumirse un factor de
llenado del plasma emisor en rayos X inferior al 5%, lo que indica una capa muy delgada.
El ancho espesor de la capa interna, ~15% de su radio, y la similitud entre las presiones
térmicas del gas caliente y de dicha capa podrian indicar la despresurizaciéon de la burbuja
caliente y el fin de la fase de evoluciéon nebular dominada por la interaccién de vientos.

7.3. Emisién difusa en rayos X de IC 418, NGC 2392 y NGC
6826.

La presencia de iones de O VI puede ser indicativa de la existencia del plasma con tem-
peraturas de algunos x10° K que se predice en la capa de conducciéon entre el viento estelar
chocado y el gas nebular frio de la PN. Para comprobar esta predicciéon, se han utilizado
observaciones FUSE en el UV lejano para buscar emision o absorcion de O viI nebular como
un diagnodstico de la capa de conduccién y de la existencia de gas interior caliente. Tres PNe
presentan O VI nebular, IC418, NGC2392 y NGC 6826, y en ellos se ha detectado emision
difusa en rayos X por Chandra que esta confinada dentro de la capa dptica. Estas detecciones,
junto con las de NGC 40, NGC2371-2, NGC 6543, NGC 7009 y NGC 7662, hacen aumentar a
ocho el nimero de PNe en las que la presencia de O VI confirma la existencia de una capa de
conduccién que delimita la “burbuja caliente”.

La estructura fisica de estas PNe es por lo tanto consistente con la que predicen los
modelos de burbujas calientes creadas por vientos estelares cuando se incluyen fenémenos de
conduccién de calor. Estos modelos también tienen predicciones especificas para la evolucion
temporal de las propiedades globales en rayos X de los modelos de burbujas. Para probar estas
predicciones, hemos recopilado informacién sobre la emisién en rayos X, propiedades nebulares
y estelares de PNe con morfologia de burbuja cerrada. Se encuentra que las expectativas de los
modelos que incluyen conduccién de calor se comparan positivamente con las observaciones de
PNe que tienen vientos estelares ricos en hidrogeno. Se encuentra una aparente anti-correlacion
entre la temperatura en rayos X y el radio de la burbuja caliente, pero vemos que la causa
de esta anti-correlacion debe asociarse a las diferentes masas estelares de los progenitores
més que a la evolucién nebular. Las PNe con estrellas centrales més masivas son capaces de
producir rayos X emitiendo en el interior de burbujas calientes mas pequenas y de mayor brillo
superficial. Por otro lado, las PNe con estrellas centrales menos masivas tienen una evolucién
post-AGB més lenta e inyectan pequenas cantidades de luminosidad mecénica al viento en
burbujas calientes més grandes, lo que hace bajar la temperatura del plasma emisor en rayos
X.

Finalmente, comprobamos que el viento estelar es capaz de suministrar la energia suficiente
para la emisiéon de rayos X, excepto para el caso de NGC 2392. El viento estelar de esta fuente
tiene baja velocidad y baja tasa de pérdida de masa, por lo que la luminosidad mecénica del
viento es baja, tanto en términos absolutos como en términos relativos en comparacién con
otras PNe. Por esto se sugiere que puede existir una companera binaria que proporciona la
energia adicional necesaria para el gas caliente, aunque ésta no se ha detectado ain de forma
directa.
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7.4. Renacimiento en rayos X de la PN Abell 30

Abell 30 es una PN extensa, de bajo brillo superficial y morfologia esférica. Esta fuente
cumple las expectativas del modelo ISW de formacion de PNe para un objeto evolucionado
con una edad cinematica entre 10,000 y 13,000 afios. Un cuidadoso examen de las regiones
centrales en imagenes en la linea de [O 111] revela la existencia de grumos, estructuras co-
metarias y filamentos con forma de hoja de trébol que se expanden a velocidades de hasta
400 km s~!. Estas caracteristicas tan significativas pueden interpretarse como la consecuencia
de un proceso de “born-again”, en el que la estrella central experiment6 un estallido térmico
tardio (VLTP, “very late thermal pulse”) en el que expuls6 material altamente procesado que
se detecta ahora como grandes cantidades de polvo rico en carbono y una serie de grumos de
material pobres en hidrogeno y ricos en carbono y oxigeno.

La estrella central de Abell 30 exhibe ahora un viento estelar rapido con velocidad termi-
nal ~4,000 km s~! y tasa de pérdida de masa de ~2x1078M yr~!. Si comparamos Abell 30
con otros objetos que han seguido similares vias evolutivas, Abell 58, Abell 78 y VV4334 Sgr,
encontramos que este nuevo viento estelar se ha desarrollado en escalas de tiempo extrema-
damente cortas, de so6lo unos pocos anos. Por consiguiente, Abell 30 es un objeto complejo
donde han intervenido hasta tres vientos estelares diferentes: un viento post-AGB que formd
la capa mas externa, un viento asociado al evento de explosion tardia del helio, con velocidad
media y pobre en hidrogeno, y el viento rapido actual, también pobre en hidrégeno. Por lo
tanto, Abell 30 es un objeto tinico para estudiar los efectos de diferentes tipos de interaccion
entre vientos.

En primer lugar, se midieron los movimientos propios de los grumos centrales usando
imagenes de archivo del HST. Este estudio permiti6 medir su tasa de expansién angular y
determinar una edad de 850“_?28 anos que interpretamos como el lapso de tiempo transcurrido
desde el evento VLTP.

Para investigar las propiedades espectrales y espaciales de la emisiéon de rayos X suaves
detectada por ROSAT en Abell 30, hemos obtenido nuevas observaciones con Chandra y
XMM-Newton. La emision de rayos X de Abell 30 se puede separar en dos componentes: una
fuente puntual coincidente con su estrella central y emision difusa asociada a los grumos
pobres en hidrogeno y a la estructura con forma de pétalos de trébol en el interior de la vieja
nebulosa esférica. Para ayudar a evaluar el papel que desempena el viento estelar y que hace
posible la emisién en rayos X, se han determinado los parametros estelares y propiedades del
viento en la estrella central, ajustando su espectro 6ptico y UV mediante modelos no-LTE.
El origen de la fuente puntual con emision en rayos X en la estrella central de Abell 30 no
estd nada claro. Es poco probable que sea el resultado de choques dentro del viento estelar,
como ocurre en estrellas OB, o de emision fotosférica de la estrella central. El desarrollo de
una burbuja caliente en torno a la estrella podria explicar esa emisién, aunque su pequeno
tamano es desconcertante.

Por otro lado, la distribucién espacial y las propiedades espectrales de la emisiéon difusa en
rayos X sugiere que ésta es generada durante la etapa en la que la estrella retorné al inicio de
la traza post-AGB, cuando rapidos vientos estelares interactuaron con el material altamente
procesado expulsado durante el evento VLTP. Choques dentro del plasma caliente pueden
contribuir a esta emisién, ya que el material de los grumos es fotoevaporado y barrido por el
viento estelar, al tiempo que éste toma parte de esta masa para aumentar su densidad, aunque,
por conservacion de momento, su velocidad disminuye. También las reacciones de intercambio
de carga entre los iones del viento estelar y el material neutro y/o ionizado pueden contribuir
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a la produccién de emision difusa en rayos X.






Apéndice A

Observaciones en Chandra y
XMM-Newton

A.1. Busqueda en el archivo de Chandra
Resultados de la busqueda realizada en el archivo de Chandra (Tabla[A]) donde se utilizo

la herramienta ChaSeR (Chandra Search and Retrieval) disponible en la pagina de Chandra
http://cxc.harvard.edu.
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PN G PN Name e ) Obs. ID OFFSET Instrument texp
(J2000) (J2000) ) (ks)

009.8—07.5 GJIJC1 18 36 22.82 23 55 18.30 5437 1 ACIS-S 16.0
010.8+18.0 M2-9 17 05 37.95 —10 08 34.60 2578 0 ACIS-S 19.9
010.9+18.1 K2-8 17 05 30.60 10 05 42.00 2578 3 ACIS-S3 19.9
036.1-57.1 NGC7293 22 29 38.50 —20 50 18.00 631 0 ACIS-S 37.1
064.7+05.0 BD-+30°3639 19 34 45.23 +30 30 58.94 587 0 ACIS-S 19.2
084.9-03.4 NGC7027 21 07 01.60  +42 14 09.70 588 0 ACIS-S 18.5
096.4+29.9 NGC6543 17 58 33.30 466 37 59.20 630 0 ACIS-S 46.7
118.8—74.7 NGC 246 00 47 03.00 11 52 20.00 2565 0 ACIS-S 41.0
120.0+09.8 NGC40 00 13 01.00 +72 31 19.00 4481 0 ACIS-S 20.1
120.1+01.5 PM1-2 00 25 03.40 +64 11 02.00 115 3 ACIS-S 49.5
3837 3 ACIS-S 147.5

197.8—02.3 Sh2-271 06 14 59.40 +12 20 16.00 6576 0 ACIS-I3 10.0
226.74+05.6 M 1-16 07 37 18.96 —09 38 49.70 2545 0 ACIS-S 50.2
272.1+12.3 NGC3132 10 07 01.76  —40 26 11.06 4514 0 ACIS-S 24.3
294.1+43.6 NGC4361 12 24 31.00 18 47 09.20 3760 0 ACIS-S 29.8
307.5—04.9 MyCn18 13 39 35.12 —67 22 51.40 2576 0 ACIS-S 40.0
315.4+09.4 Hen2-104 14 11 52.09 51 26 24.40 2577 0 ACIS-S3 20.0
355.9-04.4 K©6-32 17 53 39.92 34 43 39.60 1266 4 ACIS-S 5.4
359.0+00.0 GRM1 17 43 26.80 —29 47 31.30 658 6 ACIS-I 9.4
2278 14 ACIS-I 11.8

2281 12 ACIS-I 11.8

2283 18 ACIS-I 11.8

2286 9 ACIS-I 11.8

2289 2 ACIS-I 11.8

2290 14 ACIS-I 11.8

3671 6 ACIS-S 5.5

7043 17 ACIS-I 374

7346 10 ACIS-I 15.4

359.1+00.0 GRM?2 17 43 53.68  —29 42 56.60 658 1 ACIS-I 9.4
2270 17 ACIS-I 10.8

2272 17 ACIS-I 11.8

2278 8 ACIS-I 11.8

2281 7 ACIS-I 11.8

2283 17 ACIS-I 11.8

2286 9 ACIS-I 11.8

2289 8 ACIS-I 11.8

2290 18 ACIS-I 11.8

3671 1 ACIS-S 5.5

7043 17 ACIS-I 374

7346 6 ACIS-I 15.4

5892 18 ACIS-I 99.2

359.1-00.1 GRM3 17 44 14.86  —29 43 58.10 658 4 ACIS-I 9.4
2270 15 ACIS-I 10.8

2272 17 ACIS-I 11.8

2278 3 ACIS-I 11.8

2281 10 ACIS-I 11.8

2286 8 ACIS-I 11.8

2289 12 ACIS-I 11.8

3671 4 ACIS-S 5.5

5892 18 ACIS-I 99.2

7346 9 ACIS-I 15.4

Tabla A.1: Observaciones en Rayos X de Chandra
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A.2. Busqueda en el archivo de XMM-Newton

Resultados obtenidos en la busqueda de observaciones XMM-Newton de PNe que se hizo
directamente en la pagina general de (http://nxsa.esac.esa.int/nxsa-web/#search) en el
archivo de este observatorio (Tabla [AZ2, Tabla y Tabla [A4)). Ademés, hemos restringido
nuestra busqueda a tres de los seis instrumentos con los que cuenta XMM-Newton, EPIC-PN,
EPIC-MOS1 y EPIC-MOS2, dada su mayor sensibilidad y capacidad para crear imagenes.
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PN G PN Name  Obs. ID o 5 INSTRUMENT  fer, OFFSET FILTER
(72000) (72000) (ks) ()
000.0—00.2 BI3-22 0112970501 17 46 57.60 —29 00 41.00 PN 98 12 Med
0112970501 MOS1+MOS2  24.7 12 Med
0112971001 17 46 57.60  —29 00 41.00 PN 9.3 13 Thick
0112971001 MOS1+MOS2  16.3 13 Med
0302882701 PN 3.4 7 Med
0302884101 PN 3.6 5 Med
0302884101 MOS1+MOS2 128 5 Med
000.0—01.7 BI3-14 0307110101 17 52 26.00 —29 46 00.00 PN 14.9 7 Med
0307110101 MOS1+MOS2  31.2 7 Med
000.1-02.3 BI3-10 0206590101 17 55 20.54  —29 57 36.10 PN 1.8 11 Med
0206590101 MOS1+MOS2 128 11 Med
0206590201 PN 14.7 12 Med
0206590201 MOS1+MOS2  20.3 12 Med
0402280101 PN 35.3 12 Med
0402280101 MOS1+MOS2 432 12 Med
000.2—01.9 M 2-19 0206590101 17 53 45.62 —29 43 46.30 PN 2.0 14 Med
0206590101 MOS1+MOS2 127 14 Med
0206590201 MOS1+MOS2  20.4 12 Med
000.3—01.6  JaSt 86 0307110101 17 52 45.17 —29 51 05.20 MOSI+MOS2  31.2 12 Med
000.4—01.9 M 2-20 0206590101 17 54 25.42 —29 36 08.20 MOS1+MOS2  12.8 13 Med
000.5—-05.3 SB2 0067340301 18 08 34.70 —31 06 52.00 MOSI+MOS2  16.2 13 Med
000.9-02.0 BI3-13 0203040201 17 56 02.76  —29 11 16.20 PN 12.0 11 Med
0203040201 MOS1+MOS2  30.7 11 Med
0302570101 PN 12.0 11 Med
0302570101 MOS1+MOS2  30.8 11 Med
001.0-01.9 K6-35 0203040201 17 55 43.30  —29 04 07.20 PN 12.0 3 Med
0203040201 MOS1+MOS2  30.7 3 Med
0302570101 PN 22.2 3 Med
0302570101 MOS1+MOS2  30.8 3 Med
001.1400.0  JaSt 62 0112970101 17 48 45.97 —27 57 38.00 PN 10.7 8 Med
0112970101 MOS1+MOS2 157 8 Med
0205240101 PN 26.6 11 Med
0205240101 MOS14+MOS2  50.1 11 Med
001.1-03.7 ShWi3 0050940101 18 03 17.00  —29 50 36.00 PN 9.2 8 Med
0050940101 MOS1+MOS2 238 8 Med
0203040101 PN 14.0 9 Med
0203040101 MOS1+MOS2  21.1 9 Med
001.2401.0 K533 0201200101 17 44 29.91  —27 20 40.80 PN 8.0 8 Med
0201200101 MOS14+MOS2  17.2 8 Med
001.2—03.9 ShWi5 0050940101 18 03 53.66 —29 51 21.90 PN 9.2 9 Med
0050940101 MOS1+MOS2 238 9 Med
0203040101 MOS1+MOS2  21.1 11 Med
001.5—00.0 Al2-N 0510010401 17 49 35.00 —27 40 46.00 PN 7.4 9 Med
0510010401 MOS1+MOS2  11.8 9 Med
001.6+00.1  JaSt 63 0510010401 17 48 46.17 —272538.70  MOSI+MOS2  11.8 9 Med
002.1-04.2 H1-54 0157960101 18 07 07.24 —29 13 06.40 MOSI+MOS2  16.5 11 Thick
0205800201 MOS1+MOS2  37.9 12 Thin
002.3-03.4 H2-37 0152420101 18 04 28.87 —28 37 34.60 PN 38.6 7 Med
0152420101 MOS1+MOS2  49.0 7 Med
002.6—03.4 M1-37 0152420101 18 05 25.80 —28 22 04.20 PN 38.5 11 Med
0152420101 MOS1+MOS2  49.0 14 Med
003.3—03.3 Sa3-119 0304800801 18 06 30.00 —27 44 24.00 PN 6.0 6 Med
0304800801 MOS1+MOS2 9.2 6 Med
005.1-03.0 H1-58 0403110601 18 09 13.83  —26 02 28.80 PN 16.5 7 Med
0403110601 MOS2 21.7 7 Med
006.0+02.8 M1-28 0306700501 17 47 38.80  —22 06 26.00 PN 6.0 7 Med
0306700501 MOS2 11.7 7 Med

Tabla A.2: Observaciones en Rayos X de XMM-Newton
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PN G PN Name Obs. ID « 0 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 Med
007.8—03.8 Sa3-128 0304220401 18 17 47.60 —24 02 37.00 MOS1+MOS2 12.9 3 Med
011.74-00.0 M1-43 0152835401 18 11 48.89 —18 46 21.70 PN 2.7 6 Med
0152835401 MOS1+MOS2 8.6 6 Med
0152835501 PN 2.7 13 Med
0152835501 MOS1+MOS2 8.5 13 Med
011.7+00.2 0152835701 18 10 19.78 —18 39 10.10 PN 5.9 4 Med
0152835701 MOS1+MOS2 10.9 4 Med
014.2+03.8 PM 1-205 0303230601 18 02 38.26 —14 42 03.20 MOS2 21.4 12 Thin
016.74+00.1  PM 2-36 0004210201 18 20 55.24 —14 15 31.50 PN 2.7 3 Med
0004210201 MOS1+MOS2 8.5 3 Med
017.0-01.2 PM1-232 0151160201 18 26 16.10 —14 42 29.00 MOS1+MOS2 10.6 7 Med
0151160301 MOS1+MOS2 10.6 7 Med
0202950201 MOS1+MOS2 15.4 9 Med
0202950301 MOS1+MOS2 10.1 9 Med
021.7—-00.6 M 3-55 0122700401 18 33 14.77 —10 15 19.50 MOS1+MOS2 28.6 6 Med
021.8—00.4 M 3-28 0135741601 18 32 41.29 —10 05 50.00 MOS1+MOS2 7.6 7 Med
027.7400.7 M 2-45 0301880401 18 39 21.84 —04 19 50.90 PN 6.8 6 Med
0301880401 MOS1+MOS2 19.9 6 Med
030.6+05.0 PM1-237 0402820101 18 29 16.20 +00 18 21.00 PN 35.8 8 Med
0402820101 MOS1+MOS2 58.6 8 Med
034.4—00.3 PM 1-265 0083270301 18 55 17.60 401 10 44.00 MOS1+MOS2 11.1 12 Med
0083270401 MOS1+MOS2 27.6 12 Med
036.1-57.1 NGCT7293 0125911001 2229 38.55 —20 50 13.60 PN 11.4 1 Thin
0125911001 MOS1+MOS2 15.9 1 Thin
037.7-34.5 NGC7009 0041150101 21 06 21.07 +47 52 11.30 PN 13.2 1 Med
0041150101 MOS1+MOS2 19.2 1 Med
049.3+88.1 H4-1 0124710401 12 59 27.78 427 38 10.60 PN 6.9 9 Med
056.04+-02.0 K3-35 0300880101 19 27 44.04 421 30 03.80 PN 5.3 1 Thin
0300880101 MOS1+MOS2 12.0 1 Thin
0300880301 PN 12.2 1 Thin
0300880301 MOS1+MOS2 16.5 1 Thin
089.04+00.3 NGCT7026 0200240101 21 06 21.07 +47 52 11.30 PN 13.2 1 Med
0200240101 MOS1+MOS2 19.2 1 Med
094.0+27.4 K1-16 0110950501 18 21 52.21 464 21 54.30 PN 1.0 2 Thin
130.4+03.1 K3-92 0153752201 02 03 41.17 +64 57 37.90 MOS1+MOS2 2.8 9 Thin
0153751801 MOS1+MOS2 2.2 12 Thin
0153751701 MOS1+MOS2 0.2 11 Thin
135.6+01.0 WeBol 0112430101 02 40 13.00 +61 09 12.00 MOS1+MOS2 5.7 4 Med
0112430102 MOS1+MOS2 0.6 4 Med
0112430103 MOS1+MOS2 0.2 4 Med
0112430201 MOS1+MOS2 0.5 4 Med
135.9+55.9 TSO01 0404220101 11 53 24.73 459 39 56.90 PN 14.8 1 Thin
0404220101 MOS1+MOS2 26.4 1 Thin
197.84+17.4 NGC2392 0200240301 07 29 10.77 420 54 42.49 PN 10.6 1 Med
0200240301 MOS1+MOS2 17.5 1 Med
261.0+32.0 NGC3242 0200240401 10 24 46.11 —18 38 32.64 PN 13.6 1 Med
0200240401 MOS1+MOS2 18.8 1 Med
288.2—00.5 PM1-54 0147860101 10 49 24.60 —59 49 48.00 PN 45.5 5 Med
0147860101 MOS1+MOS2  64.5 5 Med
0164570301 MOS1+MOS2  33.1 6 Med
0307410201 MOS1+MOS2 10.7 5 Med
0307410301 MOS1+MOS2 25.4 5 Med
0510010601 MOS1+MOS2  92.7 6 Med
307.3405.0 Sa2-93 0152130101 13 24 21.92 —57 31 19.30 PN 3.4 5 Med
0152130101 MOS1+MOS2 0.1 5 Med

Tabla A.3: Observaciones en Rayos X de XMM-Newton
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PN G PN Name Obs. ID o 5 INSTRUMENT  fey, OFFSET FILTER
(72000) (72000) (ks) ()

0152131201 PN 2.9 5 Med
309.0+00.8 Hen2-96 0140350101 13 42 36.16 —61 22 28.83 MOSI+MOS2  40.2 10 Med
310.8402.9 PN Ste3 0007421501 13 53 26.00 —58 57 42.00 PN 8.7 12 Med

0007421501 MOS1+MOS2  14.2 12 Med
311.0402.4 SuWt2 0007422301 13 55 43.23  —59 22 40.00 PN 10.4 13 Med

0007422301 MOS1+MOS2  14.9 13 Med

0007421401 MOS1 12.2 11 Med

0007421401 MOS2 12.2 11 Med
311.4402.8 Hen2-102 0007422401 13 58 13.87 —58 54 31.80 PN 8.4 3 Med

0007422401 MOS14+MOS2  12.2 3 Med
313.3+00.3 0151100201 14 18 27.49 —60 47 10.50 MOSI+MOS2  26.6 11 Med
315.7-04.2  Sa2-108 0103261001 14 52 36.70 —64 02 17.00 MOSI1+MOS2 5.6 13 Med
325.9-01.7 vBe 2 0204270101 15 51 18.84 —56 20 40.60 MOSI+MOS2  28.0 7 Med

0400890101 PN 27.7 7 Thin

0400890101 MOS14+MOS2  52.5 7 Thin
326.1-01.9 vBe3 0204270101 15 52 59.21  —56 24 27.20 PN 18.3 9 Med

0204270101 MOS1+MOS2  28.0 9 Med
330.7404.1 Cn1-1 0401670301 15 51 15.93 —48 44 58.53 PN 5.0 1 Med

0401670301 MOS1+MOS2  13.5 1 Med
331.3—12.1 Hen3-1357 0402380101 17 16 21.07 —59 29 23.64 PN 20.6 1 Thin

0402380101 MOS1+MOS2  28.6 1 Med
339.9488.4 LoTr5 0012850201 12 55 33.75  +25 53 30.60 PN 25.9 6 Thin

0012850201 MOS1+MOS2 189 6 Thin
347.7402.0  Sa2-167 0083280101 17 04 33.77 —3753 1490 MOSI+MOS2  25.7 7 Thick

0083280201 MOS1+MOS2 323 7 Thick

0083280301 MOS1+MOS2  20.1 7 Thick

0083280401 MOS1+MOS2  30.7 7 Thick
352.8-00.2 Hen2-227 0150220101 17 28 27.54 —35 07 31.60 MOS1 30.1 10 Med

0150220101 MOS2 30.1 10 Med
353.5-04.9 HI1-36 0139560101 17 49 48.17 —37 01 29.50 MOSI+MOS2 445 4 Med
354.4+03.2 0154750501 17 19 01.80 —314741.00 MOSI+MOS2 4.0 12 Med
355.9-04.4 K6-32 0300690101 17 53 39.92 —34 43 39.60 MOSI+MOS2  45.0 6 Thick
357.1-04.7 H1-43 0032940101 17 58 14.43  —33 47 37.50 PN 12.6 6 Med
357.3—06.5 SB50 0206990301 18 06 08.30 —34 33 30.70 MOSI+MOS2 115 4 Med
358.6-02.2 MaC 1-7 0206990101 17 51 23.22  —31 13 46.47 PN 7.0 9 Med

0206990101 MOS1+MOS2  14.1 9 Med
358.8400.0 TerzN2022 0112971801 17 42 42.54 —29 51 34.94 PN 6.2 11 Med

0112971801 MOS1 14.4 11 Med

0112971801 MOS2 14.4 11 Med
359.1400.0 GRM?2 0112970801 17 43 53.68 —29 42 56.60 PN 10.6 8 Med

0112970801 MOS1+MOS2  23.7 8 Med
359.1-00.1 GRM3 0112970901 17 44 14.86  —29 43 58.10 PN 7.5 12 Med

0112970801 MOS1+MOS2  23.7 9 Med

0112971801 PN 10.6 9 Med

0112971801 MOS14+MOS2  23.7 9 Med
359.1-01.7 M1-29 0154750301 17 50 18.00 —30 34 54.90 MOSI1+MOS2  34.7 13 Thin

0202790101 MOS1+MOS2  21.1 14 Med
359.1-02.9 M 3-46 0085580201 17 55 05.80 —311216.00 MOSI+MOS2 9.1 10 Thin

0085581101 MOS1+MOS2 6.6 12 Thin
359.2—-00.4 RPZM48 0400340101 17 45 31.90 —29 44 49.00 PN 21.5 13 Med

0400340101 MOS1+MOS2  41.1 13 Med
359.3—00.9 Hb5 0152920101 17 47 56.19  —29 59 41.90 PN 44.1 7 Thick

0152920101 MOS14+MOS2  51.2 7 Thick
359.3—03.1  M3-17 0085580201 17 56 25.64 —31 04 16.80 PN 5.0 14 Thin

0085580201 MOS1+MOS2 9.1 14 Thin

0085581101 MOS1+MOS2 6.6 12 Thin
359.4-00.8 RPZM39 0152920101 17 47 35.28 —29 50 56.20 MOSI+MOS2  51.3 12 Thick

Tabla A.4: Observaciones en Rayos X de XMM-Newton
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La unica posibilidad de descubrir los limites de lo posible,
es aventurarse un poco mas de ellos,
hacia lo imposible.

Arthur C. Clark
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