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Resumen. En el presente trabajo se expone un analisis espectroscopico
preliminar de la nova simbiética PU Vul, con datos recopilados durante
mas de 20 afios de observaciones. Con el objetivo de realizar un anélisis
global de la evolucién del sistema desde su estallido en 1979, se determinan
temperaturas y luminosidades de la nebulosa a lo largo de su evolucién y
se consideran diferentes escenarios para el sistema. Este andlisis permitira
determinar la geometria de la binaria y ayudard a comprender los procesos
que tienen lugar en este sistema en permanente cambio.

Abstract. We introduce a preliminary spectroscopical analysis of the
symbiotic nova PU Vul, with data collected over 20 years. With the
objective of analyzing the evolution of the system since its 1979 outburst,
we calculated temperatures and luminosities of the nebula through its
evolution and considered different scenarios for the system. This analysis
will allow us to determine the geometry of the binary star and it will help
to understand the processes that take place in this system in permanent
change.

1. Introduccién

PU Vul es una nova simbiética descubierta en el estallido de 1979 (Kozai et al.
1979; Argyle et al. 1979). Durante el estallido (V ~ 9 mag), que duré aproxi-
madamente 7 — 8 anos, el sistema atravesé un profundo minimo en 1980, donde
el brillo decay6 a V ~ 5 mag. Luego el sistema comenzo6 a disminuir lentamente
su brillo, sufriendo un segundo minimo en 1994 y un tercero en 2007, observado
solo en la banda U (Shugarov et al. 2012).

Durante la primera fase del estallido, se observé un espectro optico corres-
pondiente a una supergigante tipo F (Yamashita et al. 1982). Més tarde, el
espectro evoluciond al de una estrella tipo A, con las lineas de Balmer ocasional-
mente en emision, después al de una estrella tipo B y finalmente al de una estrella
tipo Wolf Rayet (ver, por ejemplo, Kenyon 1986). Durante esta transformacion,
se observaron ademas bandas de emisién de TiO prominentes, caracteristicas de
estrellas gigantes tipo M. Estos datos demostraron que el sistema se compone de
una gigante M6 pulsante y una enana blanca eruptiva (ver, por ejemplo, Kenyon
1986; Tatarnikova et al. 2011).

En esta contribucion se reportan determinaciones de temperaturas y lu-
minosidades de la nebulosa a lo largo de su evolucién durante 20 afos y se
consideran diferentes escenarios para el sistema.
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2. Datos espectroscépicos

Entre 1984 y 1992, Scott Kenyon obtuvo 21 espectros 6pticos (3500 — 6200 A y
5800 — 8400 A) de PU Vul de baja resolucién con el Intesified Reticon Scanner
(IRS) y el CCD GoldCam montados en el espectrégrafo Blanco del telescopio
de 0.9 mts de KPNO. Entre 1994 y 2014, P. Berlind y M. Calkins, entre otros,
obtuvieron 432 espectros épticos (3800 — 7500 A) de baja resolucién con el es-
pectrégrafo FAST, montado en el telescopio Tillingast de 1.5 m del Observatorio
Fred L. Whipple, Arizona, EEUU. Para reducir y calibrar en flujo los espectros,
se utilizaron las tareas estandar del paquete de reducciéon IRAF.

La Figura 1 muestra 8 espectros de PU Vul tomados con el espectrégrafo
FAST luego del segundo minimo. Se observa que las caracteristicas espectrales
variaron considerablemente en este periodo. De septiembre de 1994 a junio del
2000, las lineas de H I (como HB y HJ) se intensificaron en relacién a las lineas
de [O III] vecinas. Entre septiembre de 1994 y junio de 1996, la linea de He II
(4686 A) también se volvié maés intensa. Para junio del 2005 el espectro se
enriqueci6, presentando emisién intensa de [Fe VII] (6087 A) y de la banda O VI
de Raman en 6830 A. Para septiembre del 2007, la linea de He I (4686 A) resulto
més fuerte que HB. Después de junio del 2009, lineas altamente ionizadas y las
lineas de emisién nebulares decayeron considerablemente. Del 2005 al 2009, la
intensidad de [O III] (5007 A) se volvié comparable a HB. Sin embargo, el flujo
de esta linea era menor al 30 % del de HS en mayo del 2011 y menor al 10 %
en junio del 2014. A lo largo de este periodo, la intensidad de He II (4686 A)
relativa a HB cayd en un factor de 3 a 4.

3. Analisis

Para analizar la variabilidad de algunas lineas de interés como HfS (4861 A),
He T (4471 A) y He II (4686 A), se midieron anchos equivalentes y se determi-
naron flujos. No se observé ninguna variacién periédica de los anchos debidos
al movimiento orbital, o un aumento o disminucién secular con el tiempo. Este
resultado era esperado, ya que los anchos equivalentes también estdn afectados
por la pulsacién de la gigante. Tampoco se observé una variacién periddica de
los flujos o senal de los eclipses.

Se emplearon dos métodos diferenteso para estimar temperaturas a partir
de los flujos en las lineas de He I (4471 A), He II (4686 A) y HB. El primero
fue desarrollado por lijima (1981) y da la temperatura directamente a partir
de una expresion que involucra los flujos mencionados. El segundo método, fue
desarrollado por Kenyon (1986), y utiliza el nimero de fotones ionizantes de
H y He II, cuyo cociente se relaciona con el cociente de los flujos en HfB y
He IT (4686 A), como indicador de temperatura. Estas temperaturas se utilizaron

para determinar las luminosidades en las lineas He II (4686 A) y HB. En la
Figura 2 se observan las luminosidades calculadas utilizando los dos conjuntos
de temperaturas descriptos arriba (rojo para el método de lijima y verde para
el método de Kenyon), en comparacién con las luminosidades de Kato et al.

(2012), para el He IT (4686 A, ala izquierda) y para HB (a la derecha), para
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Figura 1.  Espectros de PU Vul obtenidos entre 1994 y 2014. Los flujos,
relativos a Hf, fueron normalizados a un valor de 2. Las flechas indican las
lineas de interés: He I(A4471) en rojo, He I1(A4686) en azul y HS en magenta.

una distancia de 4.7 Kpc (Kato et al. 2012). Se observa que las luminosidades
estimadas son sistematicamente menores que las de Kato et al.

4. La nebulosa ionizada: Progreso en su caracterizacién

Taylor & Seaquist (1984) propusieron diferentes escenarios para una nebulosa
ionizada donde la estrella fria produce una pérdida de masa uniforme y esféri-
camente simétrica y la estrella caliente estd embebida en el viento. El método
utilizado para calcular las luminosidades asume que la nebulosa absorbe todos
los fotones de la componente caliente. Esta es la situacién usual en binarias
simbidticas y corresponde al primer escenario propuesto por estos autores. Sin
embargo, las luminosidades aqui determinadas son menores que las estimadas
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Figura 2.  Luminosidades calculadas a partir de los flujos en las lineas de He

IT (4686 A, izquierda) y HB (derecha) en funcién del tiempo para los diferentes
métodos utilizados, en comparacién con las estimadas por Kato et al. (2012).

por Kato et al. (2012) en un factor de ~ 2.5. Esto sugiere que la nebulosa podria
no ser lo suficientemente masiva como para absorber todos los fotones emitidos
por la componente caliente, por lo que muchos podrian escapar sin ionizar. Esta
nueva situacién se encuentra entre los casos 2 y 3 de Taylor & Seaquist (1984).

Para analizar este nuevo escenario, se estudiard la medida de la emisién
(nenpV) con el objetivo de encontrar una combinacién de pardmetros que re-
produzca los flujos medidos, a partir de modelos que consideran diferentes den-
sidades. En particular se planea utilizar el cédigo Cloudy (Ferland et al. 2013).
Ademas, se estudiara la evolucién temporal de la masa total de la nebulosa y la
tasa de pérdida de masa como funcion de la densidad del viento, con el objetivo
de comprender la geometria y el proceso de evoluciéon de la misma.

Referencias

Argyle, R.W., Liller, W., Schwartz, G., et al., 1979, TAU Circ, 3348
Ferland, G.J., Porter, R.L., van Hoof, P.A.M., et al., 2013, RMxAA, 49, 137

lijima, T., 1981, Photometric and Spectroscopic Binary Systems, ed. E.B. Carling & Z.
Kopal. Dordrecht: D. Reidel Publishing Co., 517

Kato, M., Mikolajewska, J., & Hachisu, I., 2012, ApJ, 750, 5

Kenyon, S.J., 1986, AJ, 91, 563

Kozai, Y., Kuwano, Y., Mattei, J., et al., 1979, IAU Circ, 3344

Shugarov, S., Chochol, D., & Kolotilov, E., 2012, BaltA, 21, 150

Tatarnikova, A.A., Tatarnikov, A.M., Esipov, V.F., et al., 2011, Astron. Rep., 55, 896
Taylor, A.R., & Seaquist, E.R., 1984, ApJ, 286, 263

Yamashita, Y., Maehara, H., & Norimoto, Y., 1982, PASJ, 34, 269

125



