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I. INTRODUCCION

El estudio de las condiciones fisicas de regiones
H II extragaldcticas por medio de la interpretacibn de obser
vaciones nos permite iniciarnos en el problema de la forma-
cidén y evolucifn de las galaxias. Las nebulosas gaseosas
que no han sido contaminadas por evolucibn estelar nos indi-
can cual fué la composicifn quimica pregalictica la cual tie
ne relacidn directa con las condiciones de la Gran Explosibn.
En particular, la abundancia pregaldctica de helio es una res
triccibn observacional a los modelos cosmolégicos.

La determinacidén de abundancias quimicas en regio-
nes H II tiene una doble ventaja sobre 'la dgterminacidn en
estrellas. En primer lugar, solo se pueden estudiar estrellas
individuales en las galaxias méis cercanas, mientras que las
regiones H II gigantes se pueden observar en galaxias a dece
nas de megaparsecs de distancia. En segundo lugar los elemen
tos quimicos: H, He, N, O y Ne se observan directamente, con
gran precisidn, en la parte visible del espectro; en cambio
es las estrellas A y las mis tardias las abundancias quimicas
se determinan por el estudio de los metales como el Fe y no
es posible medir directamente los gases nobles.

El cociente entre el enriquecimiento de He en rela
cién al de los elementos pesados nos da restricciones adicio
nales para los modelos de evolucidén quimica estelar y galéc
tica.

Se ha establecido la existencia de gradientes de



composicidén quimica (O/H, N/H, N/S) en galaxias espirales
normales (Peimbert 1967, Searle 1971, Smith 1975, Peimbert
et al. 1978). Su estudio nos permite discernir entre los mo
delos de evolucién de galaxias y asf imponer condiciones en
la fraccidén de nitrbgeno de origen primario, la funcién ini-
cial de masa y la acrecidén galéctica, el rendimiento (yield)
de una generacibn de estrellas, la cantidad de gas empleado
en producirlas y la que regresa al medio interestelar.

El objeto astronfmico del que nos ocuparemos en es
te trabajo es la galaxia espiral M101 (NGC 5457). Est§ en
el hemisferio norte en la constelacidn de la Osa Mayor y se
encuentra casi de frente como se ve en una fotografia direc
ta (Figura I-1). Hemos analizado fotoeléctricamente algunas
de sus regiones H II, que son particularmente brillantes en
esta galaxia, y que estén ubicadas a distintas distancias ga
lactocéntricas.

Las mediciones fotoeléctricas de las lineas de emi
sién de regidnes H II nos permiten conocer algunos de sus pa
rémetros fisicos: a) densidad, b) temperatura, c) abundan
cias ibnicas relativas al hidrbBgeno ionizado y d) grado de
ionizacifén. A partir de estos resultados se puede determinar
la composicién quimica de los elementos mas abundantes de la

nebulosa.

La variacifn de los pardmetros fisicos a distintas

distanéias3dél;c ntro de una galaxia espiral, nos da informa

..cidn acerca de as diferentes condiciones de su evolucidn
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qﬁimica. En particular, el estudio de la abundancia de he-
lio nos permite conocer la cantidad de este elemento que ha
bia en el espacio en el momento que se formd la galaxia. Es
te elemento se cred probablemente durante la Gran Explosibn,
antes de la aparicidn de la primera generacidn de estrellas,
~la medicidn de la abundancia quimica del mismo nos da una
restriccidn cosmolbgica importante.

En el capitulo IT presentaremos las observaciones
efectuadas de regiones H II a lo largo de M101 aéi como su re
duccién. Se incluyen grédficas de los espectros donde se apre
cia claramente la gran calidad de los mismos, y una tabla con
las intensidades de las lineas de emisién.

| En el capitulo III se presentarén y discutirdn los
pardmetros fisicos obtenidos a partir de las observaciones
para los elementos pesados. Dada la gran importancia de obte
ner buenas abundancias de helio a partir de observaciones, su
determinacidn se discutird en el capitulo IV.

En el capitulo V se presentara una dlSCUSlon acer—~
ca de la importancia de: a) la determlnac1on del hello pre-
‘galdctico, y las consecuencias cosmologlcas de dlstlntos valo
’reé de la abundancia de helio pregaldctico; b) 1la determina

:c1on del enr1quec1m1ento de helio y los elementos pesados,

(lo‘cual nos'da 1nformaclon sobre la cantidad de materia que

.sobre.la.funcibn inicial de masa,:y"



d) la determiancidn de gradientes de composicién guimica tan
to como indicadores de evolucibfn quimica de galaxias espira-
les asf como prueba de consistencia para el modelo de las on
das de densidad como origen de la estructura espiral.

En el capitulo VI se presentardn 15 discusién de
los resultados obtenidos a partir de las observaciones y las

conclusiones.



.II. OBSERVACIONES DE REGIONES H iIlEN a’

GALAXIA M101. .

Se decidid llevar a cabo nuevas observaciones de
regiones H IT en M10l para: a) mejorar las precisidn de las
intensidades de las lineas, en particular las lineas débiles
que son necesarias para determinar la temperatura electrdéni-
ca; b) comparar las condiciones fisicas de M10l con las de
la Galaxia y las de galaxias irregulares; c¢) medir la tempe
ratura de las regiones H II tan cercanas al nficleo como fue-
ra posible, por un método observacional independiente de mode
'los, con el fin de determinar abundancias quimicas. Una vez
que se tienen buenas determinaciones de abundancias se pueden
utilizar &stas para calibrar las abundancias obtenidas con mo
delos o métodos en los que no se ha podido medir directamente
la temperatura electrdnica (Phgel et al. 1979, Alloin et al.
1979); d) determinar la influencia de la abéorciﬁn y emisidn
éstelar»subyacentes en la derivacidn de las intensidades de
las lineas de emisidn de helio, ya que algunos autores han
sugerido que podrfa ser importante {(Shields y Searle 1978,

Tully et al. 1981).
a) Descripcién de las observaciones.

Las observaciones se llevaron: a cabo. en mayo:de '

1978, marzo de 1979 y marzo de 1980 en el Obsépvatofingadig:"

,nal'defkitt Peak ! en los Estados Unidosva Norte Améric

él féleSCbpio de 2.1 my el‘ESCAneﬁ.con Intgnsif;qador de Imd =




genes (IIDS) por M. Peimbert y S. Torres-Peimbert. Las ren-
~dijas utilizadas fueron rectangulares de 0.30x0.98 mm corres
pondientes a 3.8x12.4 sequndos de arco, orientadas este-oeste
en todos los casos, la separacién entre sus centros fué de

99 segundos de arco.

El IIDS es un espectrémetro multicanal de doble haz
que se utiliz8 con el espectrbgrafo de tubo de imigenes Gold
y la c&mara Wynne. Los espectros son barridos con un tubo
disector de im&genes ITT, cuya apertura de barrido es de
501ux250y, donde el tamafio mds pequefio es a 16 largo de la
dispersidn y el otro perpendicular a ella. Cada espectro de
aproximadamente 21 mm se graba en 1024 canales. Las longitu
des de onda de interés fueron observadas independientemente -
mediante dos rejillas con dispersién de v 86 A mm—l, una pa-
ra AA3400-5200 A y otra para AX5600-7400 A, para esta dis-
dispersién el ancho medio de resolucién fué de 6-7 A. Tam-
bién se utilizaron rejillas de mayor y menor dispersién que
cubrieron los intervalos de A)5850-6750 y AA4800-6600 A; en
general el ancho de las lineas a la mitad de la méxima inten
sidad (FWH&) fué de 3.8 canales.

Se observaron seis regiones H II de la galaxia M101,
cuando menos una vez; sus nombres y distancias galactocéntr}
cas se presentan en la Tabla II-1l. Las distancias se midie-~
ron directamente de la fotografia de Hodge (1969), Figura
Iél,‘utiligando—la distgncia de Sandage y Tamman (1976) de 7.2

Mpc.'.La.aiét§n¢ia dé la regidén H II al nficleo de la galaxia
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TABLA II-1

REGIONES H II OBSERVADAS EN M101

Regi6n? pe r(kpc)d
NGC 5471 0.99 26,2

NGC 5461 0.42 11,1
H47 0.32 s 8.5
nao® o;éé'f{ﬂ?‘fff_*6€91"
H108+111° o;lsﬁjA: ‘ a0
Nfcleo 0.00 i'jf: f;choﬁ: "

8lLas identificaciones H son de Hbdge (1969).
bRegién nimero 3 de Smith (1975).
cReg;i.én nfimero 2 de Searle (1971).

dPara una distancia de 7.2 Mpc a M101 (Sandage y
Tamman (1976).

®Fraccién de la distancia galactocéntrica.
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es pR,, donde RO=12!3. Para corregir las distancias por la
inclinacién de la galaxia respecto a la visual se ha adopta
do una inclinacidn respecto de la visual de 27° (Hodge 1969)
y un &ngulo de posicifén del semieje mayor (medido hacia el
este del norte) de 30°.

La Tabla 1I—-2 presenta las observaciones efectua-
das para cada regidn, incluyendo el tipo de dispersifn utili
zada, el rango observado, la fecha en que se efgctué la ob-
servacién y el tiempo de integracidn.

Se eligieron estas regiones porque tienen alto bri
llo superficial y porque estdn situadas a distintas distan -
eias del centro de la galaxia, lo cual nos permitird estudiar
la presencia de gradientes en los parédmetros fisicos y quimi
cos.

Una rendija se centrd en la parte mids brillante
del objeto. Cada objeto se observd alternando ambas rendijas,
al mismo tiempo que se media el fondo con la otra rendija.
Cada haz se redujo independientemente y en todos los casos el
cielo fué restado de la fuente. La correccidn por extineidn
atmosférica se realizd usando los coeficientes promedio de
extincién para longitudes de onda selectas y ajustando un po
linomio para interpolar a todas las longitudes de onda obser
vadas (Torres-Peimbert 1981).

La SenSlbllldad del 51stema se determind por medio

‘de la medlclon de»estrellas est&ndarL para todas las longitu

des de onda de 1nteres, e'emplearon algunas nebulo
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TABLA II-2
FECHAS Y TIEMPOS [E OBSERVACION DE IAS REGIONES
H II EN M1022.
Baja dispersitn Alta dispersifn

Regién A13400-5200 AA5600=7400 AA4800-6750
NGC 5471 9-V =78 40 10-v -78 40 12-T11-80 16

13-V -78 60 1-v -78 40

24-TTT-79 40 12-v 18 40

14-I17-80 24 25-III-79 40

15-I1T-79 16 13-ITI-80 24
NGC 5461 9- v ~78 40 10-vV <78 40 12-111-80 16

13-V -78 60 11-v =78 40

24-ITT ~79 40 12-v -8 40

14-ITT-80 24 25-IIT-719 40

15-ITT-80 16 13-IT1-80 24 .
H40 9- vV -78 20 10-v -78 20 12-TT7-80 24

13-V -78 40 11-v =78 20

26-II1 -79 40 12-v 78 20

14-I1T-80 21 13-II1-80 8

15-ITT-80 24
H47 9-v-78 5 11-V-78 20
H108+111 12-v <78 20
Necleo 12-v-718 20 - G

aDia—Mes-Aﬁo, tiempo de integracién en minutos



sas planetarias y regiones H II, observadas previamente con
otro fotémetro muy confiable, como fuentes estdndar secunda-
rias. La calibracién de las estrellas estindar se tom8 del

~ trabajo de Stone (1974) y Oke (1974) modificados por la cali
bracidn de Hayes y Latham (1975).

En las Figuras II~-1, II-2 y II-3 se muestran espec
tros tipicos de la regidn NGC 5461 tomados durante la misma
sesién de observacifn. Estas observaciones ya han sido corre
- gidas por extincién atmosférica y calibradas reépecto a estre
llas esténdar. En el eje horizontal estd@n graficadas longi
tudes de onda y en el vertical flujos en ergs cm—2 s_lA—;,
estos ya han sido reducidos a flujos fuera de la atmbsfera.

El espectro de la Figura II-1 fué tomado el 15 de
marzo de 1980. Ha sido muy amplificado para mostrar las 1i-
neas débiles, por consiguiente el eje vertical no es lo sufi
cientemente largo para mostrar HB, por ejemplo, que aparece
truncada. La resolucidn es de 6-7 A. Se puede apreciar cla
ramente la disconﬁinuidad de Balmer asi como las lineas 4026
_y 4922 de He I. La estructura que rodea a A4686 es debida
a estrellas Wolf-Rayet.

Cuando se toma un espectro con mayor resolucién que
otro las lineas monocromiticas se’siguen‘viendo delgadas, en
cambio la luz de liqeas apghés dvdei”éontihuo se distribuye

en un nfimero mayor de .canal

: ,LafFiguraﬂiI espeqtrégramaﬁén alta

dispersién‘& NG 546; ,tb d Es
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por esto que el nivel del continuo se ve reducido en rela -
cidén con el de la Figura II-2 que es de baja dispersifn. Se
aprecia claramente la magnifica calidad del espectro, la al-
ta sefial sobre ruido y la resolucidn de las lineas débiles.
La fiqura II-2 muestra la parte roja del espectro en baja
dispersidn, tomada el 14 de marzo de 1980. Las lineas débi-
les de He I AX6678 y 7065 destacan claramente por encima

del ruido, asi como AA7320+7330 de [o Iﬂ .

b) Extincibén Interestelar

Para poder obtener cocientes de lineas y de allf
abundancias quimicas es necesario corregir por extinci®n in-
terestelar o enrojecimiento. La luz proveﬁiente de las estre~
llas y de las nebulosas sufre una extincidén al pasar por el
medio interestelar debida a polvo. DLa extincibdn intereste-
lar en la parte dptica del espectro, se debe fundamentalmen-
te a la luz dispersada por las particulas de polvo y en menor
grado a luz absorbida por €l. ILa disminucidn de la luz de
una fuente se ve afectada de la siguiente manera cuando atra

viesa polvo intexestelar:

= “Th
Iy=Ipe b, | : II-1

donde I,, seria la»intensidadﬂrecibida‘ep”}a tierxa en ausen

lar

la intensidad observad

" cuencia observa orrecta siempre 'y cuan
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do la luz sea absorbida o dispersada fuera del haz, y no lo
es si llega luz dispersada al haz observado. La ecuacidn re
sulta incor;ecta cuando hay polvo dentro de la nebulosa ya
que puede llegar luz dispersada a la linea de la wvisual, co-

mo lqz proveniente del continuo estelar por ejemplo.

La ley de extincién interestelar ha sido obtenida
al estudiar espectrofotométricamente pares de estrellas que
'tienen el mismo tipo espectral en distintas regiones del cie
lo. La extincibn interestelar disminuye conforme aumenta la
longitud de onda (y por lo tanto la’luz de las estrellas o
nebulosas aparece mds roja); asf comparando una estrella po-
co enrojecida con otra muy enrojecida se puede determinar la

extincibn interestelar hacia la estrella enrojecida.

Se han hecho gran nfimero de mediciones fotométricas
. de tal manera que se tiene una estimacién ra;onable de la de
pendencia de la extincidn interestelar con la longitud de on
da. Se ha encontrado que es similar en muchas direcciones;

‘por'lo que se puede adoptar una ley normal de extinci®n:

T, = C £(N) ‘ . II-2
donde C es un factor ¢onstante gque depende de cada objeto y
la funcidén £()) se supone la misma en todas las direcciones.
En primera aproximacidn esto significa que tanto la distribu
cién de' ‘tamafio como 1a comesici6n Quimica del polvo son si-
milares eﬁ ﬁédas:iééufegiéﬁés delbcielo'observadas. ~La-fun

cidn de -extincidén ha sido determinada.-por.diversos autores.
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En este caso C nos da una medida de la cantidad de polvo que

esté entre el objeto y el sol.

El método md&s empleado para determinar la extincibn
interestelar cuando se observan regiones H II en la parte &p
tica del espectro electromagnético, es el de medir el cocien
te de dos o0 m&s lineas de la serie de Balmer del H I, por
ejemplo Ho/HB y HBE/HY. Ia serie de Balmer se encuentra en la
parte visible del espectro y las lineas son intensas asf que
se pueden medir con mucha precisién. Estas mediciones se com
paran con las predicciones tedricas de los cocientes Ha/HB
etc y de ahi es posible derivar el valor de la extinci6n.

Los valores tefricos calculados por Brécklehurst (1971) pa-
ra Ne = 102 cm™3, Te = 5000 K y una nebulosa Spticamente
gruesa de los cocientes F(Ho)/F(HB), F(Hy)/F(HB) y F(HS)/F (HB)
son 3;03, 0.47 y 0.25 respectivemente. Ademds se normaliza

la ley de extincifn en HRYy se usa .en forma logarfitmica.
En este trabajo se ha calculado el coeficiente de
~absorcién logaritmico en HB, C(HB), definido por:

- C(HB) = LogI(HR)-L0d F (HR) ,

donde I{HB) representa el flujo emitido por la nebulosa, su-
poniendo que todo el enrojecimiento se lleva a cabo fuera

del objeto.

c) Intensidades de las,lineas observadas:

. La Tabla‘;I—3fﬁﬁés¥£éwiés'intéﬁSidﬁdéé intrinsecas
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de las lineas medidas en cada regidn dadas en ergs cm“zs_l,

I()), de tal manera que:

tog TN _pog BN cpmgye(n) T1-3
I(HB) F (HB)

"donde F(A) es el flujo de la lfnea de longitud de onda A, co
rregido por extincifn atmosférica, C(HB) es la correccifn

logaritmica por enrojecimiento en HB y £(A) es la funcibén de
enrojecimiento normalizada en HB derivada a partir de la ley
normal de extincidn determinada por Whitford (1958) que tam-

bién se incluye en la Tabla II-3.

El enrojecimiento C(HB) en HB, se determind ajustan
do el decremento de Balmer observado con el computado por
Brocklehurst (1971) para una temperatura electronica

, 3

T, = 10,000°K y una densidad electrénida, N, = 10,000 cm .

Debido a que el intervald rojo y el azul del espec
tro se observaron en noches distintas, eh algunos casos, vy
requieren de distintas rejillas de difraccién, fué necesario
ajustar la razdn He/HB a la teSrica corrigiendo F(Ha) de
acuerdo a la ecuacidn II~3 y ademds aplicando una correccidn
adicional, uniforme para todas las longitudes de onda, que
se aplicd a todas lag lineas en el intervalo de AA5600 a 7400
A (o sea la parte roja del espectro). Este corrimiento siem
pre fué menor que 0.1 dex {dex = log base 10) y se debe a pe
quefios cambios de visibilidad que ocurren de noche a hoche,

ademids de que no SLempre se logra centrar la rejllla precisa

mente en la misma p051c10n sobre la reglon H II. Ademés fué



- 22 =

TABLA II -~ 3

INTENSIDADES OBSERVADAS DE LAS LINEAS DE EMISION CORREGIDAS POR ENROJECIMIENTO, LEY DE

EXTINCION NORMAL Y FLUJOS EN H3 PARA LAS DISTINTAS REGIONES H II EN M 101

NGC NGC H H H a

LI ) £ 5471 5461 47 4o 1084111 Nucleus”
372643729 [0 II) 40.315  40.16 +0.39 40.25  40.43  -0.03  +0.13
3798 H 10 400290 -1.32 ~1.20
3835 H9 +0.280  -1.19 -1.13 <112

3869 [Ne III) ~0.20 - - o ~1.38 ense

3889 HeI +H8
396743970  [Ne III)+H7
4026 Hel
406844076  {S II)

4102 H6

4340 Hy

4363 fo 11x). - oo
4388 He I Sl
4472 HeX - :
4658 {Fe I1I]
4686 He II

4702 [Fe I11]
471144713 [Ar IV]+ Hel
4861 HB

4922 HelI

Y59 10 11X}

5007 {o 111} -
5048 He I
519945201 . [N I)

5755 [N I}

5876 HeI

6300 {0 1}

6311 {S III)

6364 o 1)

6548 [N 11)

6563 Ha

6583 {N IT)

6678 HeI

6717 [s 11)

6731 (s 11)

7065 He I

7136 [ar I11)

732047330 [0 11]

c{up)
log F(HB) casace

8sin correccitn por enrojecimiento

bl\blorciGn subyacente presente.
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posible en las observaciones de 1980 observar HR y Ha simul-~
tdneamente con lo cual no fué necesario realizar lo anterior

aumentando la precisidn del cociente Ho/HB.

La precisidén en las mediciones para cocientes de
intensidades de lineas brillantes azules a rojas es mejor
que 0.05 dex como se puede comprobar comparando las razones

de intensidades teéricas y observadas de He I (4472/5876).

Las desviaciones estdndar entre los cocientes in-
trinsecos para NGC 5471, NGC 5461 y H40, de las lfneas H9/HB,
Hy/HR, Hy/W3,Ha/HB,4472/5876 y los tedricos calculados por
Brocklehurst (1971, 1972), son de 0.04, 0.01, 0.01, 0.00,
0.03 y 0.02 dex respectivamente. Estos resultados incluyen
auntoabsorcifn y el efecto de fluorescencia por resonancia en
las lineas de helio (el cual se explicarard en el capitulo

.IV). Las desviaciones estd@ndar para las otras lineas presen
tadas en la Tabla II-3 se han estimado comparando resultados
obtenidos durante noches distintas y en todos los casos son
menores que 0.04 dex, con la excepcidn de las marcadas con
dos puntos. La precisidn de las observaciones de intensida-
des de lineas es mayor gque la reportada anteriormente, sobre

todo en lo que se refiere a lineas débiles.

Aln cuando existen desviaciones a la ley normal de
enrcjecimiento éstas solo afectarén‘a la absorcién total y no

a las intensidades relativas de las lineas, ‘en la reg16n de

3500 a 7400 A que es el 1ntervalo deﬁlnteres.:




timados para C(HB) son de $0.05 dex para NGC 5471 y NGC 5461,
+0.1 dex para H40, +0.2 para H47 y 0.3 dex para H108+111.
Las desviaciones esté&ndar en fogF (HB) son menores gque 0.1

dex.

Los valores de C(HB) calculados en este trabajo pa
ra NGC 5471 y NGC 5461 son ﬁ0.3 veces mayores que los que se
obtuvieron con anterioridad por otros autores (Peimbert vy
Spinrad 1970, Searle 1971, Smith 1875, Sedwick Y Aller 1981);
pero son menores que oS que se encuentran al comparar la 1f
nea de Ho con observaciones de radio (Israel vy Kennicutt

1980). (Tabla II-4).

La diferencia entre los resultados Opticos y los
de radio podrian deberse a la presencia de nubes de poclvo op
ticamente gruesas gque oscurecen parte de la regifn H II, vy a
la mezcla del polvo con el gas ionizado a lo largo de la 1i

nea de la visual.

Para poder calcular la abundancia de helio en las
distintas regiones H II de M10l es necesario corregir las in
tensidades de las lineas por la radiacidn, de la misma fre-

cuencia, proveniente de otras fuentes.

Con este fin en la Tabla IV-2 se presentan los an
chos equivalentes de las lineas de hidrfgeno y helio en emi-
sién. Las desviaciones estdndar para todos los valores son
menores que 0.06 dex y se obtuvieron élvcomparar las observa

ciones efectuadas en distintas ocasiones. La figura II-1
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TABLA II-4

ABSORCION INTERESTELAR, C(HB)

... Objeto .. . . . . .  CfHB) Referencia
NGC 5471 0.75 1
0.18 2
0.1 3
RV I 4
NGC 5461 1
3
4
H40
~H1084111

1) Israel y Kennlcutt (1980),;_2) shields y, Searle. (1978),T_ SR

3) Aller (1981); 4) este trabajo, 5) Smith (1975)
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muestra un espectro de NGC 5461 donde aparece una lfnea en

emisién de He II, 14686, ensanchada; esta linea es un indica
.dor de presencia de estrellas Wolf-Rayet. EIl ancho de la 1%
nea corresponde a 1700 km s—l, después de corregir por ensan
chamiento instrumental. Las componentes en AA4620 y 4640 A
debidas a NV y a N IIXI, tipicas de estrellas WN6 y WN7 tam-

bién estén presentes en el espectro.



‘III. ABUNDANCIAS QUIMICAS DE LOS ELEMENTOS PESADOQS

Para entender la naturaleza de las nebulosas gaseo
sas es necesario estudiar sus propiedades ffsicas, las mis
importantes son: la densidad y la temperatura y su distribu-
cidén dentro de la nebulosa, la estructura de ionizacién, la

composicidn quimica y la presencia de polvo.

A través del conocimiento de las nebulosas gaseosas
es posible determinar composiciones quimicas precisas que nos
permitirdn atacar problemas tan importantes como la evolucibn

estelar y galictica.

En el presente capitulo se preseptarén las abundan
cias gquimicas de los elementos pesados obtenidas a partir de
las observaciones de regiones H II en la galaxia espiral
M10l. Debido a la importancia especial gque tienen las abun~
dancias precisas de helio su anflisis se presentard en el ca

pitulo IV.

7 - 'La determinacidén de abundancias quimicas én regio~-
neSVH II a partir dé las intensidades de lineas en la parte
~visible del espectro requiere del conocimiento de la densidad
y de la temperatura de las regiones. Por consiguiente expli
caremos brevemente comc se obtienen estas. También se presen

tar&n las abundancias idnicas.

a) Mediciones de temperaturas a partir de lineas de emisifn

bpticas.
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Algunos iones como [b IIi] Yy [ﬁ Iﬂ tienen estruc
turas de niveles de ehergia que dan como resultado lineas de
emisidn de dos niveles de energfa superiores con distintas
energias de excitaci6én. En la Figura III-1 se muestran los
diagramas de niveles de energia de estos dos iones, donde se
aprecia que la linea correspondiente al [b IIﬂ 24363 provie
ne del nivel superior 1S mientras que AM4959 y 5007 provienen:
de} nivel inferior 1D. Las tasas de excitacifn a los niveles
1S Yy 1D dependen fuertemente de la temperatura asi que las

intensidades relativas de las lineas emitidas por estos nive

.les pueden ser utilizadas para medir la temperatura.

La temperatura se puede obtener de los cocientes
de las intensidades de las lineas a partir de la siguiente

relacibn:

T(24959) + I(A5007) 9(39,1D)A15"1D +A1g3p \7(3P,1D)eAE/v.T

TR A111-1
I()\363) o (3p,18) Alg 1y v(ls, lp)
e E
donde: v
_ A3, 15, V(A5007) + A, 1p, v(A4959)
vep, lp) = k2202 7 P2 . II-2
' o +A
Bp,, 1p, T A% 1,

AE es la diferencia de energia entre los niveles D, y ISO,‘

Qson las fuerzas de colisidn entre los pares de niveles y Aij
las probabilidades de transicién radiativas entre los niveles
i1y j. La expresifn III-1 sélp es véliaa para densidades

3

electrdénicas bajas, menores,quegloi;qm- '+ por lo que se apli
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A6583 | | A6548
3 2
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Fig. III-1 . Diagrama de niveles de energia de
O IIT y N IT para el estado base 2p?. La divisién
del nivel 3p se ha exagerado.
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ca perfectamente a regiones H II gigantes cuya densidad me-
=3
dia se encuentra entre 1-100 cm . Existe una expresifn ani

loga a III-1 para el [N II].

Estas expresiones forman la base para las determi-
naciones Spticas de la temperatura en nebulosas gaseosas. Co
mo las nebulosas son Spticamente delgadas, en lo que se re-
fiere a la radiacidén de lineas prohibidas, la temperatura se
puede calcular directamente. No es necesario conocer la dis

tancia a la nebulosa ni el grado de ionizacidn.

b) Determinacién de temperaturas en las regiones H II obser

vadas en M101.

Debido a que sb6lo se tiene informacibén fragmentaria
de las condiciones de To Y N, 2 la que se encuentran los di-
versos iones, para hacer la reduccidn empirica de las obser-
vaciones frecuentemente se emplea la aproximacifn de que den
tro de la nebulosa existe una regidn de baja ionizacibén don-
de se encuentran los iones: S+, N+, 0+ v S++ que estf a la
temperatura obtenida a partir del N II y otra zona de alta
ionizacidn dominada por iones de A++, O++, adt Yy Ne't que es

td a la temperatura derivada a partir del O III.

En la Tabla III-1 se presentan las temperaturas de

rivadas a partir de las observaciones~désbritas en el capitu

lo II. Para cada regibén H II se ha ;bbféﬁido,varias tempera

turas derivadas de las soluciones’ de'los cocientes de inten-

sidades de lineas prohibidas_éﬁ_,, P I . Los valores



TEMPERATURAS Y DENSIDADES OBTENIDAS A PARTIR DE OBSERVACIONES

TABLA III-1

DE REGIONES H II GIGANTES EN M101

T
e log Ne
Regién .
('1‘ > Sy -
0 III. N II s II 0 11 L sII OII-
NGC 5471 12400 10600 11200 . 10900 2.47 2.2
NGC 5461 8900 8300 8700 ... 8300 2,47 2.0
H40 7900: 7400 . 2.00 e

(7200)

6500: . . 7200

-'[E-



se han obtenido a partir de la interseccidn de las solucio-
nes (Ne, Te) correspondientes a dos razones de intensidades.
Las soluciones son: a) T(O III) a partir de I(X4363) I(A5007)
v <ﬁé>, donde <Né> es la densidad electrbnica promedio, en,
este caso entre Ne(o II) y N (s II), b) T(N II) a partir
de I{A5755)/I(A6583)y N, + <) T(S II) de I(14068)/I(A6717)
y Ne(S II), d) T(O II) de I(A3726+13729)/I(A7320+17330) y
.

Carecemos de suficiente informacidn como para espe
cificar el valor de las fluctuaciones de temperatura cuadré-
tica media para cada cbjeto, pues seria necesario tener mayor

nimero de datos observacionales.

En la Tabla III~1 se ha designado por <?£) a la
temperatura representativa de la regidn de baja ionizacibn.
Los valores adoptados para <?i> son: {P(N II)+T(S II)}/2 pa-
ra NGC 5471, T(N II) para NGC 5461 y un promedio pesado en-
tre T(N II), T(S II) y T(O II) para H40. En las regiones de
alto grado de ionizacibén se supuso que la temperatura repre-

sentativa es T(0 III).
c) Densidades electrénicas.

Las densidades'electrénicas en nebulosas gaseosas
se determlnan tiplcamente a partlr del coc1ente I{(x3729)/
I{x3727) del rO Iﬂ o blen a partlr del [S Iﬂ usando la ra-

zon I(A6717)/I(A6731)

SUBnY el caso de las reglones H II estudladas la reso
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lucifn utilizada no fué suficiente para resolver el doblete
del [0 II A13726+3729. En este caso las densidades electrs
nicas se pueden obtener con el céciente de las lfneas aurora
les a nebulares del [0 II, I(23727)/I(A7325) (donde 3727 =
3726+3729). Cuando existen fluctuaciones de témperatura Y
densidad, la densidad derivada vor este procedimiento es un
poco mis elevada que con el cociente de las lineas nebulares, .

que da mds bien una densidad promedio de la regidn emisora.

En la Figura III-2 se muestra el diagrama de nive=-
les de energia del S II para el estado base 3p3. En el 1fmi
te de baja densidad, cuando Ne + 0, cada excitacidn colisio-
nal es segquida por la emisidn de un fotbn. Puesto que las
tasas de excitaci6n de los niveles 2D5/2y 2D3)2 son proporcio
nales a sus pesos estadisticos, en este caso la razdn de las
intensidades de las lineas es de,l;S{u’?qf otro lado en el
lfmite de alta densidad electréniéﬁ; Né/+lw,'dominan las ex-

citaciones colisionales y lasypoblédiones relativas de los

niveles obedecen la ley de Boit%mapn aEérdecir, las poblacio

nes relativas de los dos niveles /zgy‘ZDa/é son proporcio
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Fig. [II-2 . Diagrama de niveles de energia
del S ITI para el estado base 3p3. La
separacifén del doblete se ha exagerado, de
I(6731)/I(6716) se obtiene la densidad
electrénica.



N_{(rms) N_(rms) a(4+2,T7) hv(4+2) 4n/3 r?
I(HB) = — 2 '
4ng?

III-5S
donde o (4+2) es el coeficiente efectivo de recombinacién de

HB y d es la distancia al objeto.

A partir de la ecuacibn III-5 se tiene que:

+ ++
2 [1—+ N(He™) ZN(HE )]
Nez(rms) . 3d% I(HR) N (H) N(H ) .
3 a(4+2, T) hv(4>2) III-6

+ +
donde se supuso que N = Ny [1 , He | 2ie +]

d) Densidades electrdnicas ébservadas.

Las densidades electrénicas derivadas para las re-
giones H II observadas en M10l1 se presentan en la Tabla III-1.
Asi como para las temperaturas, se obtuvieron de la intersec A
" ¢idn de las soluciones (Ne, Te) correspondientes a cocientes
observados de intensidades de iineas. Ne(S II) se obtuvo a
partir de I(A6717)/I(A6731) y N_(0 II) de I(A3726+X3729)/
1(x7320+x7330) 4 de la temperatura representativa de la regidn

de bajo grado de ionizacidn, (Torres—-Peimbert 1981).

Los valores de <N;> ; obtenidos a partir de lineas
prohibidas, son de uno a dos 6rdenes de magnitud mayores que
lés valores de Ne(rms), indicando la presencia de fluctuacio

nes .de densidad (Peimbert y Spinrad 1970, Rayo et al. 1981).

e} Abundancias Iénicas.

En principio las nebulosas gasecsas nos ofrecen una
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manera directa de determinar abundancias quimicas. Esto se
debe a que en general son opticamente delgadas, por lo que el
flujo relativo en una linea de emisidn es directamente propor
cional a la abundancia relativa del ion que la produce, sien
do la constante de proporcionalidad funcién sélo de parédmetros
atdmicos y de las condiciones fisicas dentro de la nebqlosa.
Sin embargo en la préctica se enfrenta uno con dificultades
yva que es probable que la densidad y la temperatura varfien
dentro de la nebulosa y se vuelve dificil escogér las condi
ciones fisicas adecuadas. Ademds la nebulosa no estd en equi
librio termodindmico, y por consiguiente la abundancia de un
estado particular de ionizacién de un elemento dado no refle
ja la abundancia total de ese elemento en.una forma directa.
Puesto que a la mayor parte de los elementos no se les puede
observar en todos los estados de ionizacidn importantes es
necesario encontrar un método para corregir por los que no se
observan. Peimbert y Costero (1969) propusieron un procedi-
miento para derivar abundancias quimicas en nebulosas gaseo~

sas. La intensidad de una linea estd dada por:
I(A)aJJNi(r)Ne(r)el (T) ds 4@ ’ III-7

donde el(T) es el coeficiente de emisibn correspondiente, y
la integral es sobre todo el volumen observado a través de

la rendija.

‘En ei caso particular de HB la intensidad es propor

cional a:
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I(HB) aJIﬁ?(f}’Ne(r) hv (HB) 0y, (T(r)) ds ag.

ITI-8
aHB(T(r))‘es el coeficiente de recombinacidn efectivo de la
linea de emisidén HR proveniente de una recombinacidén y es fun
cién de la temperatura electrfnica. Existen expresiones equi
valentes a III-8 para las demds lineas de recombinacién como

25876 de He® 6 4686 de He'.

Para poder determinar la abundzncia de elementos
pesados sblo se cuenta con lineas excitadas colisionalmente
(en la parte estudiada del espectro) en las cuales los coefi
cientes de emisidn dependen fuertemente de la temperaturé,
mucho mds que para las lineas de recombinacidn. La intensi-
dad de 'una linea excitada colisionalmente est& dada por:

1e—x/kT

I(k)a”Ni(r) N, (r) hv m-‘l__/z W b dr af.

‘I1I-8

Q es la fuerza de colisién enfreilds dos niveles, W es el pe
so estadistico del nivel, X-es la diferencia de energias en-
tre los niveles en cuestidn.y b es la fraccidn de excitacio-

nes al nivel superior que decaen por radiacidn.

En la Tabla III-2 se presentan las abundancias i6-
nicas de las tres regiones H II mids brillantes observadas en

la galaxia M101.
£)' -Abundancias Quimiéas.

Como:-no:se.conocen todos:los .grados de .ionizacifn



TABIA IIL-2

ABUNDANCIAS IONICAS EN LAS DISTINTAS REGIONES H IT EN M101

Log N(X™ /) +12

Ton NGC 5471 NGC 5461 H 40
nt 6.05 7.00 7.51
.ot 7.62 8.40 8.74
ot* 8.06 8.21  8.00
ne** s 7.31
st ﬁ,f fi;f‘jf -' 35§$5*"-- ' . 6.13
stt - %.03
Ar++ 6.09
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de los distintos elementos, ni se observan lineas de todos
los estados ionizados, se utilizaron las expresiones propues
tas por Peimbert y Costero (1969) para obtener abundancias
gquimicas de los elementos respecto del hidrégeno. Para el ca

so del oxfgeno se empled la expresidn:

N(o) N(oT + o*h)
= , II1-9

N (H) n(u")

ya que los potenciales de ionizacidn del 0° y del #° son muy
parecidos y no se espera encontrar 0° en las regiones en don
de hay H+, y como no se cobserva He++ no se espera encontrar
0 con grado de ionizacidén mayor que 2. Para el nitr&gen6 Yy

‘el nebn se emplearon:

\ +
N(N)  N(0) N(N') , I1I-10

N(EH)  N(oT) mh)

SN o+
N(Ne) N(0) N(Ne') ., III-11

N nth nmh

que toman en cuenta los elementos ionizados no observados.

Para el caso del argdn se supuso que son no impor-
tantes o que son inexistentes las emisiones producidas por A
IV y A V, entonces el A++ se convierte en el estado de ioni-
zacibén dominante, esto es de esperarse puesto gue no se ob-

serva He'?. Para el caso en que A++/A>0.5:

N(A) n(a*th)
—— = 1.5 ——— ] ITI-12
N(H) N(H") o
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La expresi6n III-12 fué propuésta y discutida por Barker
(1980) y French (1981). Las abundancias de argfn serén de
especial utilidad ya gque representan un estado mis avanzado

de nucleosintesis que el oxigeno.
Para el azufre:

Ny nest o+ st
= e -1
N{H) N{H )

cf(S) ’ ITI-13

donde i .(S) es el factor de correccibn por ionizacifn esti-
mado a partir de los modelos de Stasifiska (1980), que toma
en cuenta los estados ionizados del elemento en cuestifn no

observados.

En la Tabla III-3 se presentan las abundancias qui
micas totales, en donde los errores tabulados corresponden a
errores en la temperatura de #650°K para NGC 5471, *250°K pa

ra NGC 5461 y *400°K para H40.
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TABLA III-3

ABUNDANCIAS QUIMICAS TOTALES EN LAS DISTINTAS REGIONES

H II OBSERVADAS EN M1012.

NGC 5471 NGC 5461 Hgo  Nebulosa o1
He /H 0.0725%0. 0009 >0.0769+0.0021 .. 0.101 ...
Tog O/H -3.8120.04 -3.38%0.05 -3.19%5.15 -3.25 -3.08
log N/O -1.57+0.04 -1.40%0. 04 ~1.23%0.06.  -0.99 -0.93
log Ne/O ~0.60 -0.69 "».—0.'85_ -0.80 ‘
log /0 ~1.69 1.55 o -1.69
log. Ar/0 “, 49 - : : g .
¥ © 0.2330.00 33; . ! Co.280 ...
z 0.0043 ooz ©0.014-0.019  ...-

8abundancias por nfimero a excepcién de Y y % que estdn dadas por masa

[Logvexy /e ] .
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Iv. ABUNDANCIAS DE HELIO EN M101l.

Uno de los objetivos principales de este trabajo
fuéd la obtencidn de la abundancia qufmica de helio de las
diversas regiones H II en M10l. Buenas determinaciones de
helio son necesarias para: a) encontrar el enriquecimiento
de helio respecto del de los elementos pesados, b) calcular
AY+AZ que es una medida de la energfa producida por las es-
trellas en toda la vida de una galaxia, o de un sistema que
evoluciona en forma aislada y <¢) derivar la abundancia de

helio pregaldctica.

Los errores en la determinacién de abundancias. de
helio (y de otros elementos) son de varios tipos: sistemati
cos; estadisticos y de interpfetacién. En este trabajo se
tratﬁ de reducir estos errores en relacifén a las investigacio
nes elaboradas anteriormente. Algunos de estos errores se
detallan a continuacién: 1) La incertidumbre en la calibra-
cibén fotométrica relativa, ya que las regiones roja y azul
del espectro se tomaron en noches y sesiones de observacién
distintas. 2) Parte del flujo observado, en cada una de las
longitudes de onda del espectro observado, proviene de es-—
,trellas que se encuentran en la linea de la visual, ya sea
“-aentrp o fuera de la nebulosa (espectrc subyacente). 3) Los
:fprQVeniéhteé de utilizar pafémetros atémicos mal conocidos
  en 1a determlnaCLOn de abundanc1as a partir de 1nten51dades

La 1ncert1dumbre en el factor de correcc16n

;para con51derar lafpresencla de helio neutro que no produce
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lineas observables.

Para reducir los errores estadisticos se hicieron
' observaciones con suficiente tiempo de integracién para lo-
grar que las medidas de‘cada una de las medidas de cada una
de las lfineas tuviera la mayor exactitud alcanzable. En las
lfneas fuertes de los espectros medidos estos errores fueron
tfpicamente de 0.04 dex como se mostrd en la Tabla II-3." A
excepcidén de los errores provenientes del espectro subyacen-

te los errores mis altos son los estadisticos.

Para reducir el error proveniente de la presencia
de helio neutro en la regidén H II se puede observar en dife-
rentes lugares dentro de la misma nebulosa, que pueda tene¥
distintos grados de ionizacién y por lo tanto distintos valo
res de Heo/He+ y asi tratar de éstimar la cantidad de helio
neutro, esto no se pudo haéer para las regiopes H II en M101
debido a la gran distancia que nos separa que hace que pre-

senten un tamafio angular pequeiio.

| Para corregir por la contribucidn de las lineas es
telares se puede aumentar la dispersidén con que se observa pa
ra distinguir mejor entre la linea de emisidn angosta produ-—
cida en lé nebulosa y la linea de absorcidn generalmente mis

ancha prodﬁcida'en las estrellas calientes.

En-este capituloj’réééhté:emos cbn gran detalle

ucir el error en la determi




- 44 -

a) AbsorciBn y emisifn subyacentes.

En una nebulosa gaseosa la fraccién de helio a hi-
dirbgeno se obtiene a partir de la medicién de las lfneas de
emisién de helio y de hidrdgeno. En una regidn H II gigante
ademds de la radiacién producida por el gas caliente, estdn
presentes la radiacidn de las estrellas con espectro contfnuo
con lineas de absorcién de hidrégeno, de helio en las estre-~
llas tempranas y con lfneas de emisién de helio en las estre

llas Wolf-Rayet.

Por consiguiente las intensidades medidas de las
lineas de helio se ven afectadas por absorcidn y emisidn es-
telar y las de hidrégeno fundamentalmente.por absorcidn; por
consiguiente el cociente N(He+)/N(H+) deberd ser corregido
por este efecto. En la Figura IV-1l se muestran esquematica-
mente el espectro de una regidén H II gigante, el espectro de

una estrella temprana y el de una estrella Wolf-Rayet.

En la Tabla IV-1 se presentan los anchos equivalen

tes de algunas de las lineas en emisidn de las regiones H II
estudiadas y de las lineas correspondientes en absorcifn de
.una estrella 09V. Se escogieron estrellas 09V porque en es-
tas los anchos equivalentes de las lineas de helio alcanzan
su intensidad mdxima. En esta tabla se pueden apreciar que
mientras los cocientes de los anchos equivalentes de las 11~
neas en emisidn del,mismglelemggtoﬂson relativamente eleva-

dos, los mismos cocientes en absorcidn en una estrella 09V
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TABLA IV-1

ANCHOS EQUIVALENTESZ

anchos observados en emisién Anchos Estelares Tipicos
A Id NGC NGC H 09yb WNGC
5471 5461 40 (absorcién) (emisifn)
3798 H10 3.53 3.65 e eees cens
3835 HO9 3.67 - 3.72 3.66 cees eens
4026 HeT 3.12 3.18 e 2.9 3.9
4102 HS: 4.36 4,38 4.28 cens 4.9
4340 Hy 4.72 4.75 4.63 3.4 4.4
4388 HeX cees 2.80 ceen 2.6: cae
4472 HeX 3.63 3.71 3.57 3.0 3.8
4686 HeII 3.16: 3.49; 3.45: 2.8 5.5
4861 Hp 5.24 5.29 5.21 3.4 .. 4.6
4922 HeX 3.24 3.38 3.19 2.9 <3.6
5048 HeI 2.37 e eene
5876 HeI 4,52 4.70 4,50
6563 Ha 6.14 6.23 6.13
6678 HeI 4.13 4.28 - 4.10
7065 HeT 4.10 4.15 3.70:

8pados en log W(mA).
bomados de Slettebak (1956), Conti (1973) y Ahmad (1952).
®romados de Underhill (1968).



©-son del orden de la unidad. Por consiguiente el posible efeg
to de la absorcién subyacente afectari més las mediciones de
las lineas débiles en emisién. La absorcidn subyacente puede
ser estimada comparando los cocientes de intensidades de las
lineas fuertes a débiles en emisidén observadas con relacibn
a las tebricas, también comparando dichos cocientes en espec

tros de alta y baja dispersién.

la absorcibn subyacente es mayor conforme disminuye
la longitud de onda para las lineas de Balmer de Hidr6geno;
por lo tanto si no se toma en cuenta simularia mayor extincidn
interestelar que la real. Sin embargo, debido a dque en las
regiones H II observadas los anchos equivalentes de las lfneas
Ho y HB son muy grandes yaque las razones de H9 y HS respec
to de Ho son normales se concluye gque el efecto de absorcién
subyacente es despreciable en lo que se refiere al decremen-

to de Balmer.

Hay que sefilalar que D'Odorico y Rosa (1981) han en
contrado gran cantidad de estrellas Wolf-Rayet en regiones
H II gigantes. Nuestros espectros de NGC 5471, NGC 5461 y
H40 (ver Figura II-1) también muestra la presencia de estre-
llas Wolf-Rayet dentro del volumen observado. En nuestro ca
so el ancho de la linea X4686 es tipicamente de 1700 km gL,
A partir de este ancho y de las intensidades relativas de las
lineas de N III y de N V se sigue que el espectro Wolf-Rayet
integrado es intermedio entre WN6 y WN7 (Undexrhill 1968).

Por contraste, es importante notar que los anchos de las 1i~
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neas de emisién de helio de las nebulosas gaseosas son

~ 10 km s+

(Osterbrock 1973). En la Tabla IV-1 presentamos
anchos equivalentes en emisién tipicos para estrellas WN6,
obtenidos del promedio de las observaciones de HD192163 y

HD191765 (Smith y Kuhi 1970).

Para corregir por la absorcidn y emisidn subyacen-
tes en las lineas de helio se empled la siguiente expresién

(Rayo et al. 1982):

. + .
I(He , | I(He , A) -
[ e . ——-—] (1+ag,, M =5, 1,
e I(HD) ob4 .

V-1

dondé‘1bsréubiddiéé3’daﬁ:y obs indican-cocientes de intensi-
dades corregidas y observadas, respeétivamente. Gabs(l) es
la correccidn por absorcibn subyacente de la lfnea suponiendo
que el continuo estuviera producido exclusivamente por estre
llas 09V. a es un pardmetro libre, independiente de A y pro
bablemente menor que la unidad que se ajusta de tal manera
que dé'lé minima dispersiéﬂ a partir de las distintas lfneas
de helio. BAnalbgamente 6 (l) es la contribucibén provenien-
te de las lineas estelares en emisidn, suponiendo gue algu-

nas de ellas son estrellas Wolf-Rayet.

Los valores de 6 o' presentados en: la Tabla -2,

se calcularon bajo la.: sup051c16n de que la em151on subyacen

te se‘debe_ alentes dados en

la Tablazlvjl; ajustandorlos valores de’los anchos equiva-

lentes: an‘raKque reprodugeran el ancho equlvalente



TABLA

Iv-2

ABUNDANCIA DE He' EN LAS REGIONES H II DE M101

NGC 5471 'NGC 5461 H40

v NEeh NEN g Slabs) T slem) T N(He)/NMH) . 6(abs) . s(em) NEeNMH) 4, 8labs) § (em)
4026 0.0679  0.602 0.027 0.0744 0.524 0.049
4388 0.0790 0.631
4472 0.0702 0.234 0.007 0.0777 . 0.195 0.012 0.0701 0.269 0.015
4922 0.0747  0.457  <0.010 0.0839 0.331 <0.016 0.0666 0.513 <0.023
5876 0.0722  0.024 ~ - .0.003 " 0.0770 0.016 0.005 0.0624 0.025 0.007
6678 .0.026 . 0.013 0.0595 0.040 0.018

0.0707

0.037::.

£ 0:009 . .

0.0744...

- 6% -
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observado para A4686 en cada regién H II.

En la Tabla IV-2 también se presentan los valores

de § (A} basados en los anchos equivalentes en absorcibdn y

abs
emisidn dados en la Tabla IV-1. Para a4 = 1 estos valores da
rfan abundancias de helio mayores para las lineas débiles
que para las fuertes, mostrando que la absorcidn subyacente
no es tan fuerte como la producida por estrellas O9V; de he-
cho la dispersidn mis pequefia se -obtiene para a = 0, o sea
para el caso de absorcidn subyacente nula. Este hecho se ve
corrchborado por el hecho de que al utilizar doble dispersidn
no hubo efectos sistemdticos en los cocientes de las lineas.
Nuesfras observaciones muestran que a < 0.4 y tomando en
cuenta que parte del espectro se debe a estrellas O con 1f-
neas en absorcibn hemos adoptado a = 0.2. Los errores intro

ducidos por estas correcciones siempre fueron menores que

0.01 dex.

'b) Determinacifn de abundancias idnicas a partir de intensi

dades de lineas de helio.

A partir de: a) los cilculos de Brocklehurst
(1971, 1972) para los coeficientes de recombinacidn efecti-
vos, b) las intensidades de las lineas presentadas en la

Tabla II-2.y c) expresiones de la forma IV-2:

I(He,\) = (1/4Tr)ij(He+) N, hv o (2,T) dede ,

Iv-2
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se han calculado los valores de N(He+, A)/N(H+).

Para.obtener abundancias idnicas de alta precisibn
es necesario corregir las intensidades observadas de las 1i-
neas por efectos de orden secundario, en particular por los
efectos de transporte de radiacidn en el He I. Puesto que el
nivel base del triplete del helio es 235, este nivel se halla
muy poblado y la nebulosa es Spticamente gruesa (opaca) en la
linea A3889, correspondiente a la transicidn 3%p-235 (ver Fi
gura IV-2), esto a su vez intensifica la radiaé¢idén de la 1f-
nea A7065 respecto a la:de A4471 ya que el nivel se puede
despoblar via el nivel 335, & partir de los cémputos de
Robbins y Bernat (1973) se encuentra que el efecto de autoab
sorcifn para las lineas de singulete es despreciable. Basa-
dos en los cocientes observados: I(7065)/I(4471) y en los
resultados de Robbins- (1968), normalizados para los valores
midximos para autoabsorcién total presentada por Cox y Dalta-
buit (1971) se tomd en cuenta el efecto de autoabsorcidn pa-
ra la serie de los tripletes de helio. ILa 1inea-de A7065 se
<puede ver afectada hasta por un factor de 2 por autoabsorcién
mientras que las lineas de AA5876 y'M471 solamente por facto

. res de 1.08 y 1.03 respectivamente.

Las abundancias de.N(He+)/N(H+) se obtuvieron de
AN4471, 5876 y 6678 déndoles pesos de 1, 2 y 1 respectivamen
te debido.a sus intensidades relativas. Ias intensidades de

AA4026,_43§8‘yJ4922 no ‘se tomaron~én cuenta porquefen presen
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Fig. IV-2. Diagrama parcial de niveles de
energia del He I, mostrando las lineas mds
intensas en la regidn Optica del espectro.
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cia de absorcidn o emisidén estelar subyacente se verfan muy
afectadas. Los errores presentados en la Tabla III-3, en la
que se presentan las abundancias de helio corregidas por los
efectos anteriores, corresponden a desviaciones estindar obte

nidas de las lineas en A)MA471, 5876 y 6678.
¢) Derivacién de la abundancia total de helio N(He)/N(H).

La presencia de helio neutro dentro de la regibn
H IT no se puede detectar directamente, por lo que es necesa
rio derivarla indirectamente para cbtener la cantidad'de he-
lio total. Se puede estimar la cantidad de helio neutro pre
sente en una regidn H II basédndose en el grado de ionizacidn.
Desde luego que los mejores resultados se obtienen en regio-
nes de alto grado de ionizacién relativo con una cantidad de
nel muy pequefia o en regiones extendidas en donde se tengan
observaciones de varias zonas con distinto g;ado de ioniza-

¢i6n dentro de una misma nebulosa.

En otras palabras, el cociente de helio total con

respecto al hidrégeno en una regifén H II estd dado por:

yo=y +y" 4yt , Iv-3
donde .
P N(He') av
S , V-4
SN N av
y donde y .

e menciond anteriormente, a primera aproxima

cidn se ‘puede dividir a todas las lineas observadas en una



regién H II en lineas de baja y alta ionizacidn, ya sea que
provengan de las regiones donde esti ionizado el helio una o
dos veces a lo largo de la linea de la visual. Por ejemplo
en la regién de alta ionizacién se producen bdsicamente las
lfneas de He I, [:O II1], 8 III:] ¥y [Ne III]; en cambio en
la reqién de baja ionizacién se producen las lineas de ED I]
[o 11], [N I}, c11, [N 1I] vy [SII] . Las lfneas de H I
se producen en ambas regiones. Peimbert y Costero (1969) y
Peimbert y Torres-Peimbert (1974, 1976, 1977) encontraron
que la cantidad de helio neutro en algunas regiones H II es
apreciable. Para la mayor parte de los objetos es necesario
comparar observaciones integradas sobre todo el volumen‘con
modelos ya qﬁe no es posible determinar 1a.cantidad de helio
neutro debido a que unicamente se cuenta con observaciones

de una sola regibn con un grado de ionizacién que es diffcil
de determinar; o bien es necesario utilizar factores de co-
rreccién por ionizacidn empiricos derivados a partir de obje
tos similares o usando similitud de potenciales de ionizacibn.
En nuestro caso para obtener las abundancias totales de helio
se empleb la expresién:

N(He) _ N(He® + He')

Iv-5
N (H) N(uh)

= icf(He)

N(He+)
)

Hemos comparado nuestras observaciones con modelos

de Stasifiska (1980) para tratar de determlnar i f(He) En la

Tabla IV-3 presentamos algunos de los resultadosip dlchos

por sus modelos. Para NGC 5471 los'quelos EBZ vEC2 y'ED1




TABLA IV-3

CARACTERISTICAS DE MODELOS DE REGIONES HII Y
PREDICCIONES DE COCIENTES DE INTENSIDADES (STASINSKA 1980)

Modelo %50 T(‘E;E,fb Hel [o1T] TR G I

) .. 5876 . . 37217 . 4959 4070 6717 6312

+5007 +6731

EB2 0.2 37500 0.045 1.95 0.019 0.229 0.019
ce2 0.2 40000 1.640 6.24 0,018 0.220 0.019
ED1 0.2 45000 - -0.1 0.045 6.71 0.020 0.243 0.022
DA2 0.5 . 35000 . 0. 2.620 2.32 0,031 0.566 0.015
DB2 0.5 37500 0.027 5.59 0.027 0.446 0.018
DC2 0.5 40000 1.740 7.71 0.027 0.414 0.021

a) Abundancia por masa de elementos pesados respecto a la solar,
b) Temperatura efectiva de la estrella exitadora.
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reproducen razonablemente bien los cocientes de N(O+)/N(O++)
-y N(S+)/N(S++) observados, lo que indica que la cantidad de

helio neutro es despreciable en ese objeto.

Para NGC 5461 el modelo DA2 reproduce razonablemen
te bien el cociente N(O+)/N(O++), sin embargo N(S+)/N(S++)
observado es menor que el calculgdo por un factor de 2. Por
otro lado N(sT)/N(s*t) estd bien reproducido por los modelos
DB2 y DC2 pero el cociente N(O+)/N(O++) es de 3 a 5 veces ma
yor que la prediccidn. Para DA2 icf(He) resulta ser de 1.35
y para DB2 y DC2 de 1.00." A partir de =stas comparaciones
se sigue que no es posible estimar con certeza la cantidad
de helio neutro en NGC 546;. Para ajustar los cocientes de
intensidades observadas, se pueden proponer inhomogeneidades
'de densidad, es decir, un factor de llenado distinto de 1,
porque aumentaria N(O+)/N(O++) Mg N(S+)/N(S++), debido a la
dilucién del campo de radiacidén. En la Tabla III-3 los valg
res para NGC 5461 sonxun 1imiterinferior para la-razén
N(He) /N(H) bajo la supos;eién de que no hay helio neutro (es

decir i_(He) = 1.00) y de que todo el helio estd Gnicamente

+
en forma de He .

Para H40 existe'una situacién extrema donde los mo

delos ca predicen: fdf)/N(O*+) menor que el ob-

servado y N(S+)N( ionizacidn relativamente al

ta deirazufré; dica e ,.del helio neutro, mien-

tras que la ionizacién relativamente baja del oxigeno indica



ria que icf(He) = 2. Por consiguiente no se hizo ninguna co
rreccién por la presencia de helio neutro y la abundancia to

tal de este elemento en H40 es incierta.

Las abundancias totales de helio obtenidas para
NGC 5471, NGC 5461 y H40 fuerxon: 0.072ft0.0009, >0.0769+0.0021

y >0.07 respectivamente.
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V. IMPORTANCIA DE LA DETERMINACION DE LA ABUNDANCIA
DE HELIO Y DE LOS GRADIENTES DE COMPOSICION QUIMICA
EN GALAXIAS ESPIRALES NORMALES.

Con el ffn de enmarcar las conclusiones de este»trabgjo'
en un contexto general, explicaremos brevemente en este capfitulo
la importancia de la determinacién de la abundancia de helio
pregaldctico, asf como la de gradientes de composicién qufmica

en galakias espirales.

Se ha medido la cantidad de helio en la Galaxia, en galaxias
cercanas, en rayos cfsmicos, en cuasares, y se ha obtenido que
su abundancia qufmica, respecto del hidxrégeno, no varfa mds que
del orden del 30% de un objeto a otro, a pesar de que las histo-
rias evolutivas de objetos tan diversos son muy diferentes. En
cambio la abundancia éuimica de los elementos pesados puede variar
considerablemente de objeto a objeto. Por consiguiente se piensa
que la mayor parte del helio se formd en un evento Gnico como la
Gran Explosién, y que los elementos‘pesados y parte del helio se
han sintetizado en el interior de las estrellas. Ademés la teoria
de la Gran Explosifén no predice formaci6én importante de elementos

pesados.

Se ha encontrado observacionalmente que las galaxias ricas

en elementos pesadoé, fambién son ligeramente sobreabundantes
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en helio, en cambio gue las que son pobres en elementos pesados
lo son en helio. Este mismo fenfémeno se ha observado en galaxias
espirales individuales, incluyendo la Vfa Lictea, las reqiones
sobreabundantes en elementos pesados también lo son en helio,

asf como aguellas pobres en elementos pesados los son en helio.
{(para una discusién extensa ver por ejemplo la resefia de Pagel,

l98l).

_ La presencia de zonas de distinta abundancia gufmica, han
trafdo como consecuencia un estudio intenso de ia relacién
AY/4Z {(donde Y y Z son las abundancias por masa de helio y de
elementos pesados) por gran nfimero de investigadores, espécial-
mente en la Galaxia y en galaxias compactas, espirales e
irregulares. Se ha encontrado que en general existe una relacidén
lineal Y=Yp+aAZ. pPor lo tanto, se puede usar la relacién
anterior para hacer una extrapolacidén y encontrar el valor de Y
para 7=0, asi se obtiene el valor del helio antes de que se

formaran estrellas, es decixr el valor del helio pregal&ctico YP.

También se ha encontrado observacionalmente, que existe
variacifn decreciente de la abundancia de elementos pesados
respecto del hidrfgeno (y de otras caracteristicas como la
temperatura) conforme nos alejamos en direccién radial del
centro de una galaxia espiral, a €sto denominaremos gradientes

de composicién quimica.
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La distribucibn presente de abundancias qufmicas en las
galaxias, refleja una combinacién de la historia pasada tanto
de tasas de formacibn estelar como de flujos del material en
el sistema durante la evolucidén. Por consiguiente es necesario
tener informacidn de la estructura vy la dinfmica galdctica para

interpretar las variaciones a gran escala de composicién quimica.
a) Helio pregaléctico.

La determinacién de la abundancia de helio pregaldctico
es importante no solo como condicidén inicial para estudiar 1a
evolucidén quimica de la galaxia, sino que adem8s es un parimetro
fundamental gque nos permite conocer las caracteristicas de la

Gran Explosifén.

Hasta hace unos cuantos afios se creia que la abundancia
de helio era igual en todo el Universo, con un valor de
N(He)/N(H)=0.10. Adem&s, se llegd a la conclusién de que todo
este helio no pudo haber sido procesado en estrellas, puesto
que de ser asf, la luminosidad de las galaxias lejanas serfa
mayor que la observada. M&s tarde, Peimbert y Torres-Peimbert
(1974), encontraron que habfa pequefias diferencias en la cantidad

de helio en la Nebulosa de Orién y en las Nubes de Magallanes.
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La Tabla V-1 muestra abundancias de helio y de elementos
pesados en varios objetos. Se aprecia claramente la distinta
_ composicién qufmica entre los objetos de composicién similar a
la del Sol, como la Nebulosa de Ori6n y los objetos poco
evolucionados, como la Nube Menor de Magallanes y la galaxia
Irregular II 2w 18. En la Figura V-1 hemos graficado Y contra
Z para los objetos de la Tabla V-1 y se aprecia claramente la

relacién creciente entre helio y elementos pesados.
i) Modelo de Gran Explosién.

La abundancia de helio pregaldctico reviste una importancia
especial si se parte de la base de que la estructura actual del
Universo se origindé a partir de un proceso general como la Gran

Explosi6n.

La teorfa de la Gran Explositn trata de explicar la evolu-~
cién c6smica en su conjunto. Supone que hace unos quince mil
millones de afios se inicié la expansibn c6smica. Las condiciones
que existfan en el instante inicial y antes de €1, no se incluyen
en la teorfa y estdn en el dmbito de la especulacién. E1
Universo primordial era muy caliente, muy denso y probablemente
también muy irregular. En los primeros minutos después de la
Gran Explosifn ocurrieron gran cantidad de reacciones nucleares;

la mayor parte del helio fué sintetizado en ese momento.



TABLA V-1

ABUNDANCIAS QUIMICAS DE REGIONES H II GALACTICAS Y

EXTRAGALACTI CAS é
Gbjeto N(He) /N(H) Y2 z? Referencia E
sol ces e 0.021: (1) '
Nebulosa :
n Carina 0.102 cee (2)
Nebulosa de Orién 0.101 0.280 . 0.014 - - (3)
Nube Menor de . 'VVV > L
Magallanes 0.078 .= 0.237-.. % 0.003 Lo 03)
Nube Mayor de PR 'fj:;; ' B
Magallanes 0.084 ) 0.250 | = (3) - !
NGC 4449 0.085 0.251 o |
NGC 6822 0.083 0.248 ey
IC 10 0.079 0.240. 3y
II 2w 70 0.084 0.250 0.0039 . 3y
I 7w 40 0.074 0.227 0.0041 BERRETE R

I zw 18 0.076 ~  0.233 ~ 0.0004 3

MLOLl: ; ‘ . e
H40 ‘oo TS 0.037: -4yl

NGC 5461 >0.0769 . 0.0043

NGC 5471 . 0.0721" - 0.0112

(1) Lambert, 1978; (2) Peimbert y T
et al., 1979; (4) 'este trabajo..' i’

8raccién por masa. .
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Fig. V-1. Comparacidn entre las abundancias por masa observadas de helio
y de elementos pesados. Circulo lleno,Nebulosa de Orién; Cruces, Galaxias
enanas e irrequlares; tridngulos,6 Nubes de Magallanes; Circulos abiertos,
- regiones H II en M 101.
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Conforme se fué expandiéndo el Universo se fu€ enfriando.

Asf la radiacién de fondo de 2.7°K es un vestigio de esta era
primigenea. A medida de que se fué enfriando, la materia del
Universo, las irregularidades dieron lugar a condensaciones

que m4s tarde formarian las protogalaxias. Ias protogalaxias se frag-
mentaron formando estrellas y se acumularon para formar inmensos
agregados sobre vastas regiones del espacio. Al evolucionar la
primera generacién de estrellas se sintetizaron paulatinamente
en su interior los elementos pesados, como carboho, oxigeno,
nitrégeno, etc., y también una cantidad apreciable de helio.
Posteriormente evolucionaron las estrellas lanzando materizl
que modificS la composicibén quimica del gas circundante. Asf
se formaron nuevas generaciones de estrellaﬁ a partir de nﬁbes

de material ya enriquecido de elementos pesados.

Hasta ahora hay cuatro observaciones fundamentales que
favorecen la aceptacibn de la teorfa de la Gran Explosifn para
la descripcibn de la evolucidédn del Universo: a) la expansién
actual del Universo, b) la radiacién de fondo de 2.7°K, c) 1la
abundancia de deuterio en la vecindad solar, y d) la abundancia

de helio en nuestra galaxia y otras galaxias.

las suposiciones bdsicas para el Modelo Esténdar de la

Gran Explosifén (Schramm y Wagoner, 19277), pueden resumirse en
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los siguientes puntos: a) es valido el principio de equivalencia
y b) el Universo estuvo alguna vez a una temperatura tal, que
impuso equilibrio estadf{stico sobre todas las partfculas presen-
tes. Para que sea v&lido el principio de equivalencia se requiere
que las leyes de la fisica (no gravitacionales), expresadas en la
forma usual de relatividad especial, sean validas localmente en
todos los marcos de referencia en cafda libre (de Lorentz), o

sea la equivalencia entre las masas gravitacional e inercial. La
condicién de equilibrio estadistico permite iniciar los célculos
de nucleosintesis en un tiempo cuando la mayor parte de las
propledades de los componentes del Universo son conocidas, inde-

pendientemente de la historia previa del Universo.

En este modelo existe una masa critica para el Universo por
debajo de la cual éste seguird siempre en_expansidn. De acuerdo
con el Modelo Esténdar cuando apenas habia transcurrido alrededor
de un minuto y medio y la materia estaba a 10%°K, el deuterio
recién formado reaccioné para crear helio. La tasa de reacciones
nucleares disminuy8 dristicamente despu€s de que se form& el Hel.
Simulténeamente se formaron pequefias cantidades de elementos
ligeros como litio, berilio y boro. Pero no se predice gque se
hayan formado cantidades importantes de ntcleos mds pesados como
el carbono, por el gran aumento de la barrera coulombiana y las
brechas de masas para A=5,8, estos se produjeron posteriormente

por las estrellas. La comparacifn de las abundancias qufmicas
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actuales de los elementos formados durante la Gran Explosién
con las predicciones teSricas nos permite determinar la masa

del Uhiverso en forma indirecta (Wagoner, 1973).

En la Figura V-2 se muestra una grifica de la fraccién

por masa de algunos elementos respecto de la densidad actual
del Universo; donde el parametro de densidad baridnica:

ﬂNhg = (p0/2.44X10-26) (2.9/TO)3, estd relacionado con la
densidad y la temperatura actuales del Universo. A baja

densidad se habrfa formado relativamente mucho deuterio y poco

helio; a la densidad se habria formado poco deuterio y mucho
helio., Y por lo tanto, en principio se podrfa determinéf la
densidad actual del Universo y computar la densidad critica.
Las mediciones de la abundancia de deuterio efectuadas por
Rogerson y York (1973}, en la regibn ultravioleta del espectro,
indican que la masa es menor qgue la critica, implicando que el
Universo va a estar siempre en expansidn. Hay que tomar en
cuenta que estas observaciones de deuterio tienen dos limita-
ciones: a) se han obtenido a partir de objetos relativamente
cercanos, a unos cuantos cientos de parsecs de distancia, serfa
impoxtante saber si esta abundancia es similar a la de otras
regiones del Universo, b) existe la posibilidad de que ademés
del deuterio formado por la Gran Explosifn se forme deuterio
por otro mecanismo en pequefia escala invalidando la comparacién

de la teorfa de la Gran Explosién con las observaciones.
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Hasta ahora las mediciones de abundancia de helio (i.e.
Peimbert y Torres-Peimbert, 1974), indican -que el Universo
es abierto (como lo determina Wagoner 1973, para un Universo
de Friedmann con constante cosmolégica A=0, y sin degeneracién
electrénica o nfimero lepténico igual a cero). Las observaciones
de helio no tienen las limitaciones de las de deuterio ya que
por una parte el volumen del Universo que ha sido cubierto, es
mucho mayor y por otra, las médiciones se han efectuado en
reéiones de baja formacibn estelar, y por lo tanto sin gran

contaminacién por helio sintetizado en estrellas.

Existen otros modelos posibles para la gran explosidﬁ'
(Schramm y Wagoner, 1977), como los que conéideran que: a)
el nfimero de leptones es mucho mayor que el de fotones, b)
el nGmero de bariones es cero, o sea que hébIa igual cantidad
de materia y antimateria en el inicio de la expansién, c)
hubo formacifn de partfculas nuevas durante la época de nucleo-
sintesis como neutrinos nuevos o superbariones, d) hubo inhomo-
- geneidad y anisotropfa, o, e) hubo variacién del valor de la
constante gravitacional. Sin embargo la teorfa mds sencilla

que mejor concuerda con las observaciones es el Modelo Esténdar.

Yang et al. (1979) encontraron que a partir del Modelo

- .l' ) s :
Estandar la abundancia primeva de "’ He impone tres restricciones

cosmolégicas: a) un limite al nfimero de sabores de los leptones,




TABLA V-2

Y SABORES DE LOS LEPTONES®

ABUNDANCIA DE “He COMO FUNCION DE DENSIDAD NUCLEONICA

log(nNhg ) py(T =2.7°K) (gr cm” 3y 2 3 4 5 6 .
-3.2 1.3 .132 ,137 .141 .145 .147 150
-2.4 7.3 .218 232 .244 .254 .262 270
~1.9 2.3 x ! .236 .250 .262  .273 .283 .292
-1.4 7.3 X .247 261 .274 .284. .294 .303
-0.7 401X .261 .275 .287 .298 .308 ,316
+0.1 ' .275 .289 .30L .311 .329

.321

b)NL = 2 es el modelo estandé:;

a) Tomada de Schram y Wagoner; 1977;
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que estén directamente relacionados con la razén de expansién
" del Universo, b) un 1lfmite a la variabilidad de la constante
gravitacional en toda la historia del Universo y c¢) como se
menciond anteriormente, segfin el valor que se asigne a la
abundancia de helio, se desprende gue el Universo sea abierto

o cerrado.
ii) Determinacién obéervacional del helio pregaldctico.

Aunque en la Gran Explosién se produce helioc en gran
proporcién no se produce cantidad apreciable de elementos
pesados. Por consiguiente se espera que en los lugares donde
Z=0 no ha habido enriquecimiento de elementos por evolucién
estelar y por consiguiente no ha cambiado la abundancia de
helio y YP=Y0 (donde Y, es la cantidad de helio en el presente);
en cambio en los lugares en donde Z>0 se espera que el helio

ohservado sea parcialmente de origen estelar.

Como ha discutido Peimbert (1977) existen observaciones
de regiones H II normales en alrededor de 25 galaxias, la mis
lejana ubicada a unos 100 Mpc, en todas ellas se ha encontrado
N(He)/N(H)=0,10, Adem8s hay evidencia de que regionés H II mis
pobres en elementos pesados tienen menor abundancia de helio

que las que son m&s ricas en elementos pesados.



En la Tabla v=3'sé presentan valores de Yp para varios
objetos. Los valores de Yp se calcularon a partir de la
relacidn: Y=Yp+uAZ que caracteriza la evolucién qufmica del
gas de una galaxia. Serrano y Peimbert (1981), éncuentran

que o=3 a partir de resultados observacionales.

Determinaciones recientes de Yp a partir de regiones H.II
extragallcticas (Talent 1980, French 1980, Rayo et al. 1982),
dan un valor de Yp=0.216. Usando el modelo de Gran Explosi6n
este valor darfa una densidad sumamente baja para el Universo.
Como mostraron Serrano y Peimbert (1981), cuando se tiene una
muestra mezclada de poblaciones se tiende a subestimar el valor
de Yp, y sugieren que el Modelo Est&ndar de’Gran Explosién puede

sequir siendo vilido si en esas galaxias Yp fuera 0.23.



TABLA V-3

VALORES OBSERVADOS DE Yp Y DE AY/AZ

t2
Objeto Yp AY/AZ (10-2) Fuente

Regiones H II extragalicticas’ 0.233£0,005 .~ . - 1,7+0.9 3.5 1

" " 0.230£0.005 "~~~ '3.,2%1.4° . 0.0 1

" " 0,216 2,8:2.7 0.0 2

" " 07. 216 - . ’ - 3

" " 0,237+ 4
M101 0.21640.010 5
Regiones H II en las nubes de O.ZBI 6. !
Magallanes S 3

n n ’ 6 |
Nebulosas Planetarias 0.254iQ;069 7

. " 0.24940.010 7
Estrellas FGK de la secuencia 8
orincipal 9

Estrellas supergigantes
Estrellas binarias 0.235
Cimulos globulares 0.25:
Galaxias enanas esferoidales 9{244

ert 1974, 1976, (7) Peimbert y Serrano 1980,

(5) este trabajo, (6) Peimbert ybrbff ert
(10) Chiosi y Nasi 1974, (11) saio 1978, (12) Caputo

(8) perrin et al. 1977, (9) Faulkner 1967
et al. 1978, (12) Hirshfeld 1978, "~ -
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'b) Historia Evolutiva (AY/AZ, AY+AZ).

El enriquecimiento del helio producido por las es-
trellas en toda la historia de una regidn se puede designar

por AY, donde Y

obs = Yp+AY. Dado que los elementos pesados

en esa regidn tambié&n han sido producidos exclusivamente por
estrellas tiene sentido hacer la comparacifn entre el enrique
cimiento relativo AY/AZ, (AZ = enriquecimiento de los elemen
tos pesados). La Tabla V-3 presenta valores de AY/AZ para
distintos valores de 2 (1as fluctuaciones de temperatura a
lo largo de la visual). En general la determinacidén de Z en
nebulosas gaseosas depende del valor de las fluctuaciones de
temperatura, a diferencia de.los de Y. El valor observado

de AY/AZ es una restriccién para los modelos de evolucién ga

lictica y estelar.

Serrano y Peimbert (1981) han discutideo ampliamen-
te modelos de evolucién quimica de la Galaxia tomando en
cuenta: a) pérdida de masa y produccién de helio en estre-
llas de masa intermedia, b) varias tasas de pé&rdida de masa
en estrellas masivas, c¢) varias funciones iniciales de masa
y 4) evolucibén con y sin reciclaje instanténeo. Al compa;
rar estos modelos con las observaciones de AY/AZ se reduce
el nfimero de modelos viables; y por tanto se trata de deter
minar este pardmetro en galaxias o regiones H II gigantes.
Fl cociente AY/AZ no se ve afectado por las estrellas poco

masivas, aquellas con masas menores de'1M®, puesto que estas
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estrellas casi no sufren pé&rdida de masa y el material queda

atrapado en su interior.

Por otro lado AY+AZ nos da una restriccidn a la can

tidad de energfa producida por

galaxias se han formado.

las estrellas una vez que las

Se ha encontrado que en el medio

interestelar de la vecindad solar AY/AZv0.1 (Peimbert, 1975).

La abundancia por masa de los elementos pesados, Z,

se determinarfa idealmente a partir de observaciones de Ne y

Ar ya que estos elementos no se combinan con otros para formar

polvo y por consiguiente podriamos medir la cantidad total de

ellos respecto del hidrdgeno al estudiar una regifn H II y

de alli derivar la cantidad de

elementos pesados. Sin embar

go no se hace, puesto que no se observan estos elementos en

todos sus grados de ionizacibn
general lo que se emplea es el
abundancia obtenida, para este
debido a que se logra observar

ademis de que es relativamente

dentro de una regidn H II. En
oxigeno puesto que a menudo la
elemento, es la mis precisa,

en varios grados de ionizacién,

abundante, y como se conoce el

cociente de oxigeno a elementos pesados se puede inferir el

valor de Z.
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c) Gradientes de condiciones ffsicas y composicién

quimica en discos de galaxias.

Observacionalmente se ha encontrado que existe variacién
en las condiciones fisico-quimicas a lo largo de los discos de las
galaxias espiraies. Aller (1942) notS que las regiones mis exter-
nas de ciertas galaxias espirales, el cociente de la intensidad de
[0 IIIJ /HB es mayor que en las cercanas al ndcleo, la explicacién

que dibé fué que existe un gradiente de excitacién ‘en estas galaxias.

El gradiente del cociente de [0 II1 /HB en regiones H II
es el dato observacional directo. Existe la preocupacién de
determinar si &ste se debe a un gradiente de- las caracteristicas
de las estrellas excitadoras y la fraccidén de polvo, .o si se debe
en verdad a una variacién de la composicidn quimica del gas, y en

todo caso, tener en cuenta la accién combinada de los tres efectos.

En 1967, Peimbert concluy6 que para explicar la variacién
del cociente de intensidades [N If_] /Ha entre la periferia y el
nficleo de las galaxias M51 y M8l era necesario un cambio en la

abundancia de nitrbgeno a lo largo del disco.

Searle (1971) propuso que las regiones H II de discos

de galaxias espirales normales presentan un gradiente radial de
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composicién quimica, lo cual ha incitado a otros autores a
estudiar las variaciones de compoéicién quimica y grado de
excitacidén de regiones H II (Benvenuti et al. 1973; Churchwell
et al. 1974; sSmith 1975; Sarazin 1976; Jensen y Str¥m 1976;
Collin-Souffrin y Joly 1976; Pagel et al. 1979; Mezger et al.

1979).

Shields (1974) analizando las observaciones de M101-
efectuadas por Searle (1971), utilizd modelos detallados de
estructura de ionizacién de regiones H II para demostrar que
variaciones de temperatura estelar, de la densidad de gas y
de la razén de gas de polvo, no eran suficientes ' para expli
car en su totalidad la existencia de gradientes en la inten~
sidad de las lineas y que por lo tanto la causa principal es

la variacidn de composicibn quimica.

Es decir, que se ha establecido claramente la exis
tencia de gradientes de composicién quimica en galaxias espi
rales normales, en particular de los cocientes O/H, N/H, N/S,

He/H y C/H, a partir de observaciones de regiones H II.

Ademdas, en galaxias espirales se ha encontrado, a
partir de anchos equivalentes de la linea de HR y de modelos
de regiones H II que ademis del aumento hacia el interior de
la fraccidn de elementos pesados hay un ligero decremento en

el flujo total de la radiacibn ionizante de las estrellas

En la Tabla V-4 se presentan los valores de la va-

riacidn radial de los cocientes entre distintos elementos
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TABLA V-4

GRADIENTES DE ABUNDANCIAS QUIMICAS

EN GALAXIAS ESPIRALESZ

. +
Objeto He/N 0/N N/H N /S+ Fe/H Na/H Ref.
" LA GALAXIA: :
Nebulosas Planeta-~ -0.02 ~-0.06 - -0.18 " C1
rias S EEI
Estrellas Gigantes K i g : 2‘:'*h:f' . -0.023 : 2

Estrellas j6venes T o -0.10 0 -0.15
Regiones HII 50}02,' ‘

M33 - (Sc) -
NGC 300  (Sc)
NGC 1365 (SB)
w3

M10l (Regiones HIi)

" " _. _0.

xa)Dados en d log. (X/Y)/dR kpc

(1) Torres-Pelmbert v Pelmbert,
1976, (4)=pPeimbert et al. 1978 (5) Haw
(7):smith.1975 (38)Peimbert y Torres-Peim

-(10)-Pagel et al. 1979, (ll) Dufour:
Searle Y Shlelds 1978, (14) este trab JO‘

arg.
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quimicos, £Log[N(X,)/N(X;)] /dR, en los diséoé de galaxias es

pirales de distinto tipo.

En el caso de galaxias externas no se pueden resol
ver estrellas individuales (mis que para las Nubes de Maga-
llanes y la Galaxia de Andrdmeda), asi que el estudioc de gra
dientes de abundancias quimicas se limita al gas en regiones
H IT gigantes y a remanentes de supernova. Por otro lado,
tanto en galaxias con barra como en galaxias irregqulares no
es concluyente la evidencia de la existencia de gradientes
de composicidn gquimica. S5i efectivamente no presentan varia
cibn radial, esto implica que han tenido una evolucién dis—

tinta a la de las galaxia espirales normales.

En el caso de la Galaxia se ha determinado un gra
diente radial de condiciones fisicas y composicidn quimica,
tanto para el gas como para las estrellas, la primera medi-
cién de gradientes de composicidén quimica de regiones H II
fué efectuada por Peimbert et al. (1978) quienes a partir de
la determinacibén de abundancias quimicas en 5 regiones, obtu
vieron que el cociente de oxfgeno y nitrbgeno respecto del
hidrbgeno disminuye con la distancia radial, mientras que
Churchwell y Walsmley (1975) y Churchwell et al. (1978) obtu
vieron utilizando lineas de recombinacifn de radio, que la
temperatura electrfnica de las regiones H II aumenta con la
distancia radial. Tambié&n Torres-Peimbert (1977) encontraron
que las envolventes de nebulosas planetarias presentan un gra

diente de O/H y N/O, Mayor (1976)y Janes (1977) encontraron



- 179 -

que las abundancias metélicas en estrellas disminufan .con la
distancia radial, Luck y Bond (1980) ..encontraron resultados
semejantes en las fotbsferas de supe:giganfes tardfas. Las
observaciones fpticas en la galaxia son especialmente diffci
les debido a ‘que nos encontramos sumergidos en el plano y la
luz proveniente de objetos distantes se ve seriamente afecta

da por absorcidn interestelar.

Para tratar de explicar las observaciones de las va
riaciones de T, y de[0 III/HB en regiones H II Ae galaxias es
pirales y de sus probables interpretaciones, de variacién de
temperatura de las estrellas excitadoras, presencia de polvo
y gradientes de composicién quimica, se hap propuésto varios
modelos de evolucidn quimica que incluyen acrecidn de material

e interaccidn del patrdn espiral con el material galactico.

Tinsley y Larson (1978) construyeron modelos de co
lapso para la evolucidn qufmica de galaxias de disco y argﬁ-
mentan que los flujos radiales de gas, que se producen cuan-
do el gas pierde momento angular por friccién y tiende a pe~
netrar hacia el interior de la galaxia, podrian producir gra
dientes en la abundancia de elementos pesados tan altos como
los gque se han observado. Otros autores argumentan que la
existencia de gradientes de composicidn guimica en estas ga-
laxias es una prueba de consistencia a la teoria de ondas de
densidad para la formacién de los brazos espirales (i.e.
Jensen et al. 1976). Pagel et al. (1979) argumentan que la

existencia de un gradiente de composicidn quimica debe poder
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se entender ya sea suponiendo que siempre existid o que la
evolucién natural de la galaxia de composicién quimica homo-

génea lo produjo.

Un andlisis detallado sobre evoluci6n quimica de la
Galaxia puede encontrarse en: Chiosi y Matteucci (1980) y
en Serranc y Peimbert (1981). Sus modelos sugieren que la
de formacidn estelar estd controlada ya sea por la propagacifn
del patrdn espiral o por la densidad superficial de masa; y
predicen que los gradientes de abundancia se deﬁen principal
mente al decremento hacia el exterior de la tasa de formacibn
estelar. Peimbert y Serrano (1982) también sugieren que los
gradientes se deben en parte a una variacibn de la funcién
inicial de masa o que los gradientes producen una variaci6n
en la funcidn inicial de masa en el sentido de que a mayor 2

se produce una fraccién menor de estrellas de poca masa.
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DISCUSION Y CONCLUSIONES

En este capitulo se presentarid la discusién de los
resultados obtenidos a partir de las observaciones efectua-
das a lo largo del disco de la galaxia M101, principalmente
en lo que se refiere a la determinacién y a los gradientes
de: temperatura electrdnica, abuﬁdancia de oxigeno, abundai
cia de nitrbgeno respecto a la de oxigeno y abundancia de he
lio. También se discute el cociente de la tasa.de enriqueci
miento de helio a elementos pesados y a la determinacifn del

helio pregaléictico.
a) Discusién

A partir de la determinacidn de ia temperatura elec
trénica en las distintas regiones H II de M10l se encontrd
un gradiente de Te que se puede ajustar por una ley exponen-
cial dada por: Alog Te/Ap = 0.41%0.03, o bien por una ley 1li
neal dada por ATeﬂ&R = -295+30°K kpc—l. Este valor es similar
al derivado radioastronomicamente para la Galaxia en el ran-

go de 4-14 kpc (Churchwell et al. 1978; Lichten et al. 1979;

Wilson et al. 1979; Garay y Rodriguez 1981).

A partir de las abundancias totales tabuladas en la
Tabla IXII-3 se observa claramente que existen gradientes de
He, N, O, Ne, S yv Ar a lo largo del disco de la galaxia M101l.
Dentxro de la precisidn de las observaciones se obtiene que
los gradientes de Q, Ne, S’y Ar son similares. El gradiente

de oxfigeno se puede representar con una ley de potencia de
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la forma AfLog(0/R)/Alogp = -i.ldib.Z, o bien exponencialmen-
te ALog(O/H) /Ap = -0.85%0.3. .

Para comparar estos gradientes con los de la Gala-
xia es conveniente expresarlos en kpc-l. A partir de la dig
tancia adoptada en la Tabla II-1, de 7.2 Mpc, se sigue que
A2og (O/H) /AR = 0.032£0.01 kpc™ * y que ALog(N/H)/AR = 0.050%0.01
kpc_l. S5i se emplea la distancia menor sugerida por Bottinelli
Y Gouguenheim (1976) de 5.6 Mpc, habria que multiplicar estos
valores por 1.32. lLos gradientes de O v N son del orden de
la mitad de los que se han medido en la vecindéd solar

(Peimbert et al. 1978; Haley 1978; Talent y Dufour 1979;

Peimbexrt 1979), (Tabla v-4).

En las Figuras VI-1 y VI-2 se presentan los valores
de O/H y N/O obtenidos en este tﬁabajd y los del de Shields

y Searle (1978). Para el obj o c§hﬁn, NGC 5471, los resul~

tados son muy pareéidosgyyl ‘dé 0/H encontrado’ para

H40 (p=0.26) es 0.3 dexr Géées? eﬁbftéue el valor obtenido
por Shields y Searle,(i978j;pé¥a-55,(p=0.28), (Tabla III-3).
Este resultado implica ya sea”éueilos valores de O/H deriva-
dos mediante el modelo para SSydeben reducrise por ~0.3 dex

para concordar con los valores encontrados observacionalmen-

te (se puede lograr con unfauﬁento en T, de 5800 a 6500°K);

'O/H[no es continuo (discontinuo
en pv 0.2, Figura VI-1) "écesario medir directamente

T, .en S5 parafpéﬁé ' ‘:é ambas posibilidades.

(lQ?S)!han elaborado. un método para
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Fig. VI-l. La razén de abundancias N(O)/N(H) de regiones
H II en ML0l graficada contra la distancia radial. Los
circulos llenos corresponden a datos de este trabajo y
los vacios a los de Shields y Searle (1978).
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Fig. VvI-2, La raz6n de abundancias N(N)/N(0)} de
regiones H II en M10l graficada contra la dis-
tancia radial. Los circulos llenos corresponden
a datos de este trabajo y los vacios a los de
Shields y Searle (1978)
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Vderivar Te en las regiones H II donde no se observan directa
mente los cocientes apropiados, este modelo se basa en una

‘relacién empirica entre el cociente ([b II] + [O IIi])/HB Y

T . Este método es incierto ya que el cociente de ([o 1] +
[b IIi])/HB depende no solamente de la abundancia de O/H si-
no de otras variables como son: la temperatura de las estre-
llas ionizantes, la densidad electrdnica, el factor de dilu-
eién etc. Una discusidn de estas incertidumbres ha sido da-
da por Stasifiska et al. (1981). Otro problema 6on este méto
do es gue ha sido calibrado para regiones H II ricas en meta
les con el valor de T, obtenido a partir de un modelo para

85 estudiado por Shields y Searle (1978). Los resultados de
S5 se han extrapolado a regiones H II supuéstamente mis ricas
en metales que SSben las galaxias M33, M51 y M10l1l (Stasifiska

et al. 1981; Dufour et al. 1980; Blair et al. 1981).

Las razones [0 III]/[N 1I] y ([o 1I] + [0 III])/H8
para H40 son mayores que. para S5 y H47 (p=0.32). Este resul
tado podria indicar que H40 es m&s pobre en metales que H47
y 85, sin embargo es posible que las diferencias en los co-
cientes de las lineas se deban a un mayor érado de ionizacibn
causado por estrellas mids jOvenes y calientes, en H40 gque en
S5 vy H47. Una observacidn a favor de esta posibilidad vie-
ne de un mayor. valor de F(HB) para H40 que para H47 y

‘ H108+111(p" .15)

._remanentes de. supernova’ ncuentran-una discrepancia .



e o

de un factor de cuatro en la razén de O/H en las regiones
H II interiores que muestran espectros similares a S5. La
discrepancia va en el sentido de que se supone que son las
regiones H IT las que serfan m&s abundantes por un factor

de 4 que si se supone que son remanentes de supernova.

En la Figura VI-3 comparamos los valores de N/O de
rivados en este trabajo para las regiones H II de M101l con
algunos de los mejores valores obtenidos para regiones H II
de la Galaxia (Peimbert y Torres-Peimbert 1977, 1982;
Peimbert et al. 1978). Los valores de N/O en M10l1l son bas-

tante més bajos que los de la Galaxia.

A continuacibn trataremos de explicar a que se dg—
be esta diferencia. A partir de la relaci6n [N/Q] contra
[b/ﬂ] se ha encontrado que una cantidad considerable de N es
de origen primario (Peimbert 1979; Edmunds y Pagel 1978;
Alloin et al. 1979). Al menos parte del N primario proviene
de las estrellas masivas, como lo indica la evidencia obser-
vacional: a) las regiones H II de anillo como NGC 2359 y
NGC 6888 ionizadas por estrellas WN que estén perdiendo masa
(Peimbert et al. 1978; Talent y Dufour 1979; Parker 1978;
Kwitter 1981); b) las ciscaras alrededor de estrellas WN9
en la Nube Mayor de Magallanes (Walborn 1981) y c) los flé-
culos cuasi-estacionarios en el remanente de supernova
Casiopea A y la cdscara de n Carinae (Walborn 1981). Por .

otro lado Edmunds y Pagel (1978) han sugerido que parte del
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Fig. VI-3. La razén de abundancias de N(N)/N(O) graficada respecto a la
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los circulos son las regiones H II de M10l reportadas en este trabajo.
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N primario viene de estrellas de masa relativamente baja co-

mo lo son las nebulosas planetarias de tipo I (objetos jéve-
nes de poblacién I, masivas, filamentosas; segfin Peimbert
1978); ademds parte del N secundario también proviene de nebu
losas planetarias (Peimbert y Serrano 1981). La produccibn

de N por estrellas de masa relativamente baja podria ser res
ponsable de la diferencia mostrada en la Figura VI-3, y siguien
do a Edmunds y Pagel (1978) implicaria que la poblacién este

lar en M101 es en promedio m&s j6ven que en la Galaxia.

La abundancia de helio obtenida para NGC 5471,
Y=0.223+0.006(30) , es muy pequefia y por lo tanto se espera
que'sea muy cercapa a la abundancia pregaldctica. Para encon
trar la abundancia pregaldctica de helio es necesario estimar
: el:cociente AY/A7Z para las regiones H II pobres en metales
de M101.

| Conviene mis comparar el enriquecimiento de helio
con el oxigeno que con el de la totalidad de los elementos
peéados, Z, ya que el oxigeno en genéral es el elemento mejor

determinado y es una fraccidén considerable de Z, Z(0)=0.45Z.

De las observaciones de NGC 5461 y NGC 5471 se ob-
tiene que AY/AZ(0)>3.2. Mientras que para Orifn y para la
muestra de galaxias irregulares y compactas azules estudiadas
por Lequeux et al. (1973) se encuentra un valor de
AY/AZ(O)=6}2,:y su muestra excluyendo a Oridén da AY/AZ(0)=3.8.

{Tabla V-2
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A partir del diagrama de N/O contra O/H (Figura
VI-3) se sigue que NGC 5471 tiene una composicién quimica més
semejante a la de las galaxias irregulares y compactas azules
que a la de la Galaxia, y por consiguiente con un valor bajo
de AY/AZ(0). AGn mds, los cdlculos de Serrano Y Peimbert
(1981) indican que las estrellas de el rango 1 < M/MQ-S 5 con
tribuyen en forma considerable al enriquecimiento de helio
del medio interestelar. En cambio la mayor parte del oxfige-
no proviene de estrellas masivas (M > 10M®), por‘consiguien-
te se espera que una regién con una poblacifn estelar mis j&
ven deberd tener un cociente AY/AZ(0) menor. A partir de es
ta discusifn se ha tomado un valor de AY/AZ(0)=3.8 para
NGC 5471 lo cual al extrapolar para 2 = 0 implica una abun-
dancia de helio pregalictico por masa Yp=0.216t0.010(30), o
N(He)/N(H)P=0.06910.04. Este resultado confirma y refuerza
los resultados obtenidos anteriormente (Peimbert y Torres-
Peimbert 1974, 1976; Lequeux et al. 1979; French 1980;

Talent 1980).
b) Conclusiones

En este trabajo se han presentado nuevas observa-
ciones fotoeléctricas de S regiones H II a lo largo de la ga
laxia M10l en el intervalo de 323400 a 7400 A. Estas obser-
vaciones tienen sefial sobre ruido y dispersién mayores de lo
que se habia logrado con anterioridad. A partir del anilisis

de las lineas espectrales se ha medido la temperatura electr§
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nica y se han derivado abundancias quimicas precisas de He, N,
O, Ne, Sy Ar. S8e encsntré que en la galaxia M10l1 hay un
gradiente radial de temperatura electrdnica y de los cocien
tes N/H, O/H, S/H y Ar/H. Se obtuvo que dado un valor de

O/H el valor correspondiente de N/O es menor en M101 que en
la Galaxia, lo que podria indicar que la poblacién estelar

en M101 es mis j6veﬁ en promedio qué en la Galaxia.

Se extendid el estudio de los gradientes a regio-
nes mds ricas en elementos pesados que en cualquier estudio
anterior, y se demostrb que los métodos indirectos para de-
terminar Te utilizados por otros autores llevan a errores de
hasta un factor de dos en la determinacién de las abundancias

de los elementos pesados.

Se ha diferenciado claramente la contribucién a la
intensidad de las lineas del helio y del hidrSgeno, debida a
la regidn H II y la contribucién debida a las estrellas de la

misma regi6n.
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