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Resumen

El trabajo desarrollado en esta tesis tiene como principal objetivo obtener la abundancia de helio
de las regiones HII de CALIFA (Calar Alto Legacy Integral Field Area, Sdnchez et al. (2016a)),
el primer proyecto usando espectroscopia de imagen que fue disenado para proveer un conjunto de
datos de una muestra de galaxias representativas del Universo Local. Adicionalmente, estimar las
abundancias quimicas de otros elementos quimicos (O, S, Cl, N) haciendo uso del método directo, el
cual requiere la determinacion de la temperatura y densidad electrénicas mediante el uso de lineas
nebulares. La determinacién de las abundancias quimicas en regiones HII da informacién de la
composicion quimica actual de las galaxias que la contienen y asi, de diferentes regiones del Universo.
Para lo anterior, utilicé las herramientas: PyNeb (Luridiana et al. [2015) y HELIO14, siendo ésta
ultima una version actualizada del cédigo presentado en (Peimbert et al.[|2012). PyNeb me permiti6
realizar una interfaz para sistematizar la determinacion de abundancias quimicas y condiciones
fisicas en las 33,684 regiones HII en 829 galaxias del catdlogo. Por otro lado, se implemento HELIO14
para obtener la abundancia de helio con una mejor precisién, respecto a la determinacién de Pyneb,
por ejemplo. Lo anterior tomando en cuenta la fraccién de OT, OTT, la temperatura obtenida
mediante lineas de oxigeno T[OII 4 OIII] y las intensidades de las lineas de helio disponibles, las

cuales forman un conjunto de 8 lineas de Hel.

El método directo hace necesario tomar los flujos de lineas colisionalmente excitadas de los iénes
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disponibles en el rango éptico, para este catdlogo, lineas de oxigeno, nitrégeno, azufre y cloro. Se
obtuvieron los parametros fisicos mediante una iteracién acoplada, es decir, se supone uno de los
parametros, el cual se usa para calcular el el siguiente parametro mediante cocientes de intesidades
especificos. Dicho proceso se repite hasta tener valores estables de ambos parametros, es decir, que
ya no varian al continuar con estas iteraciones. Para lo anterior es necesaria la medicién de algunas
lineas nebulares, tales como [OIII] AA4959,5007, y la linea auroral de A4363. Ya que las regiones
extragalacticas estudiadas no cuentan con dichas lineas o resultan muy débiles, para muchas de
ellas no se han podido calcular temperatura T, [OIII]. Se seleccionaron los objetos con temperaturas
electrénicas tipicas para regiones HII. De esta manera se presentan las abundancias quimicas de 114

regiones HII que forman la nueva muestra.

Ahora bien, usando la temperatura de T [OIII] se estimé la temperatura de T.[OII] mediante
una relacién teérica. Lo anterior, sumado al cdlculo de la fraccién iénica de O y O™, la densidad
electréonica adoptada del parrifo anterior y la intensidad de las lineas de Hel disponibles, se obtuvo

con HELIO14 la abundancia de He™ /H*, as{ como la profundidad déptica 7(3889).

Se presentan las correlaciones encontradas para todas la abundancias estimadas como indicador
de la estructura quimica de las regiones HII, as{ como una grafica de la abundancia de He™ /H*,
como un limite inferior de la abundancia total de helio para las 114 regiones HII estudiadas, contra

la abundancia total de oxigeno.

Finalmente, para complementar el trabajo realizado se uso la estimacion de la abundancia de
helio, para hacer una estimacién de helio primordial, el cual fue de 0.240+ 0.009. La determinacion
de helio primordial sirve como parametro para poner a prueba la teoria estandar de nucleosintesis
del Big Bang, asi como las predicciones que de esta surgen. Sirve, ademas, para el estudio de la
evolucién quimica de galaxias y fisica de particulas (especificamente, para la adeterminacién de las

familias de neutrinos)
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La sistematizacién de este trabajo fue posible con la interfaz desarrollada en python que utiliza
como herramienta principal PyNeb. La creaciéon de la misma, nos permitio realizar trabajos adicio-
nales a esta tesis, el mas importante se presenta en el dpendice B, y resulta de una colaboracion
como autor menor, donde se determinaron las abundancias quimicas de 97 zonas de NGC 346, una

regiéon HII de la Nube Menor de Magallanes.






Capitulo 1

Introduccion

A lo largo de la historia, diferentes grupos de astrénomos han intentado develar el inicio del
Universo. Para ésto, han contruido una serie de teorias que dan un indicio a la respuesta universal.
Una de ellas es la Gran Explosién (Big Bang), la cual ha sido argumentada con diferentes piezas
que le dan cada vez mads valor. Algunas de estas piezas tienen su sustento en el estudio del Medio

Interestelar (MI), desde las componentes inherentes a éste, hasta la dindmica del mismo.

La composicién quimica del medio interestelar estd determinada en niimero por un 90 % de dtomos
de hidrégeno, un 9.9 % de helio y cerca del 0.1 % de elementos pesados. La mayoria del espacio entre
las estrellas esta constituido por gas atéomico y molecular, y pequenas particulas sélidas o polvo,
compuesto principalmente de carbon, azufre y oxigeno. En algunos lugares este material interestelar
es muy denso, formando nubes. El polvo tiene tamafios que van de los nanémetros hasta el orden de
una micra y se forman principalmente en las envolventes de estrellas gigantes, esparciéndose al medio
interestelar mediante la presién de radiacién. Ya que la informacién que recibimos de los diferentes
objetos astronémicos esta representada por luz, la importancia del polvo radica en los procesos que

genera sobre ésta, algunos de ellos son: la polarizaciéon de la luz dada por la configuracién y forma
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de los granos de polvo que se encuentran alineados, y tienen una forma alargada rotando alrededor
de un eje en la direccién del campo magnético local. Otros fenémenos importantes son la absorcion
y la extincién de la luz estelar, esta dltima refiere a la dispersion de la luz por el polvo. Finalmente,
existe un enrrojecimiento de la luz dada la extincién diferencial y generada por estas particulas de
polvo, esto ocasiona un desplazamiento de la longitud de onda de las lineas de emisién hacia la

parte roja en el espectro electromagnético.

1.1. Fases del medio interestelar

El gas en el medio interestelar puede encontrarse en diferentes fases caracterizadas por sus condi-
ciones fisicas; tales como densidad, temperatura y estado de la materia. Aqui dividiremos el nimero

de dichas fases en las més representativas: molecular, 4&tomico e ionizado.

Como es de esperar, el gas que se encuentra en forma atémica tiene como principal elemento
hidrégeno, sin embargo, pueden encontrarse algunos iones de baja excitacién como CT y Ca™. Asi
mismo, conforma la mayor parte de la masa del MI, cerca del 60 %. El gas atémico es detectado
principalmente por tres diferentes mecanismos: mediante la linea de 21 cm, es decir, la emision
proveniente de la transicién del primer nivel excitado del hidrégeno y el nivel base debido a un cambio
en el momento angular del espin del electrén y el proton, pasando de ser paralelos a antiparalelos.
Otro método de deteccién son las lineas de estructura fina en el infrarojo lejano, éstas son la
principal fuente de enfriamiento del medio. Por ultimo, las lineas de absorcién interestelar, que
ayudan a obtener la composicién quimica, asi como algunos pardmetros fisicos del medio. Esta
componente del MI cuenta a su vez con dos importantes fases: la parte fria, que tipicamente tiene
densidades entre 1-100 particulas/cm?, temperaturas entre 50-150 K y presenta lineas de absorcion.
Su contraparte; la zona templada, tiene densidades de 0.1-1 particulas/cm?®, temperaturas entre

5000-6000 K y es rara vez observada en lineas de absorcién.
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La componente molecular del MI representa alrededor del 17% de la materia total del mismo
(Draine|2011), se asocia principalmente a nubes moleculares que estan conformadas principalmente
de hidrégeno molecular. El proceso de creacién de dichas moléculas suele ser mas eficiente en la
superficie de los granos de polvo y suelen destruirse por fotodisociacién. La regién cuenta con
traza de otras moléculas como CO, lo que permite su deteccién mediante la emision de transiciones
rotacionales en las mismas. Esta fase del medio interestelar puede encontrarse a densidades de
103 —10° particulas/cm?, y temperaturas en el intervalo de 10 -30 K. Las nubes alcanzan dimensiones
de aproximadamente 5 parsecs, sin embargo, se han encontrado nubes moleculares del tamafo del

kiloparsec. Las nubes moleculares son ampliamente estudiadas por ser las zonas de formacién estelar.

Finalmente, el gas del MI puede ser encontrado en otro estado de la materia, esto conforma la
parte ionizada. Segun la referencia, la fase puede ser dividida en distintos objetos, aqui haremos
una divisién muy similar a la presentada en |[Lequeux| (2005)), siendo asi, las componentes de la
materia ionizada en el MI son: regiones fotoionizadas, gas difuso ionizado y gas coronal. En las
regiones fotoionizadas podemos encontrar Nebulosas Planetarias (NPs) y regiones HII, las primeras
aluden a estrellas entre 0.8-8Mg, (Peimbert et al.2017) que se encuentran en una fase evolutiva
final, es decir, después de la fase AGB la envolvente de la estrella ha sido expulsada por vientos
quedando alrededor del niicleo estelar, que ahora ha formado una enana blanca, donde el tiempo
que tardara en llegar a dicho estado dependera de la masa del nicleo de la estrella. Los pardmetros
fisicos tipicos de la superficie de la estrella central se encuentran en el intervalo de 3 x 10%-2 x 10°
K para temperatura, 102 — 10* particulas/cm? para densidad, y 0.1 — 1M, para masa de la estrella.
Debido a las altas temperaturas de la estrella central, las NPs tienden a estar altamente ionizadas,
incluyendo importantes cantidades de He™ ™. Por otro lado, la regiones HII son objetos formados de
gas ionizado por estrellas jévenes muy calientes, de tipo espectral O o B, que emiten fotones con
la energia necesaria para ionizar el medio circundante, la temperatura efectiva de dichas estrellas

oscila entre los 3 — 5 x 10*K. Puesto que el hidrégeno es el elemento méas abundante en el universo,
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el medio alrededor de las estrellas ionizantes es escencialmente de dicha composiciéon quimica, de
aqui el nombre que reciben. Tipicamente, el gas en estas zonas tienen temperaturas entre 8000 —
12000K, y densidades de 10-100 particulas/cm?®, sin embargo, existen regiones HII con densidades
>10* particulas/cm?3 conocidas como ultra compactas e incluso hasta valores de 10particulas/cm3,

llamadas hiper compactas (Kalcheva et al.[2018).

Fuera de las regiones HII se junta material conformado por gas difuso ionizado, otra fase del
MI. El gas es resultante de diferentes mecanismos, tales como: la ionizacién por fotones ultravioleta
provenientes de estrellas calientes aisladas, o bien, por efecto champagne, el cual refiere a la trans-
mision del gas ionizado fuera de la nebulosa, débido a la presion que se genera por la expansion de
la region HII dentro de la nube molecular (Tenorio-Tagle & Bedijn/1982). En nuestra galaxia, el gas
difuso ionizado contiene mucha mas masa que las regiones HII y llega a tener valores fisicos para
densidad de 0.03 particulas/cm?, y 8 x 103K para temperatura. Existen diferentes métodos para
detectarlo, por ejemplo: mediante las lineas de estructura fina de nitrégeno ionizado a 122 y 205
pm, o por la emisién libre-libre del radio continuo o la absorciéon libre-libre del continuo sincrotrén

de fuentes que emiten en radio (Lequeux [2005)).

Por dltimo, dentro del medio interestelar ionizado podemos encontrar gas con temperaturas cerca-
nas a 10° — 109K y densidades alrededor de 6 x 1073, lo que permite mantener el hidrégeno ionizado
por colisiones, este gas se encuentra principalmente fuera de los discos galacticos y es conocido
como gas coronal. Se produce por explosiones de supernovas, que lo distribuyen hacia el exterior
del disco galactico, el gas se calienta al pasar la onda de choque de la supernova y tiene un tiempo
de enfriamiento muy alto. Es importante remarcar que fuera de la clasificacién antes mencionada,
también se considera material ionizado en el MI por choques. Ejemplo de lo anterior son los objetos
Herbig-Haro, que contienen estrellas recién formadas con cantidades de gas expulsado que colisiona

con el material circundande a velocidades de varios kilometros sobre segundo.
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1.2. Regiones HII

Las regiones HII adquieren su forma de la distribucién inicial del gas y son consideradas como
indicadores de formacién estelar reciente. Como ya se menciono, las estrellas inmersas en estos
objetos son de tipo espectral O o B, es decir, con temperatura efectiva lo suficientemente alta para
generar fotones con energia > 13.8¢V, el flujo de estos fotones disminuyen al alejarse de la fuente
por dilucién geométrica, lo que limita la zona de hidrégeno ionizado. Los iones y electrones libres,
generados a partir de la fotoionizacién, pueden recombinarse y emitir nuevos fotones que podrian
tener la energia necesaria para volver a fotoionizar. Las recombinaciones al estado base emitiran
uno o mas fotones con energia por debajo de la energia del fotén inicial, lo que podria dejar a los

fotones resultantes con energia por debajo del potencial de ionizacién del hidrégeno.

La zona de hidrégeno ionizado fue estudiada en un modelo simple por Strémgren en 1939, las co-
nocidas esferas de Strémgren pueden formarse de hidrégeno y helio segin la distribucién y cantidad
inicial de dichos elementos, teniendo asi una regién ionizada para cada uno, y zonas de material
neutro fuera de las mismas. Pensar en este modelo es acertado, pues el helio es el segundo elemento
mas abundante en el Universo. El potencial de ionizacién del helio es de 24.6 €V mientras que el
potencial de ionizacién de He™ es 54.4 €V, por lo que en regiones HII tipicas no se encuentra He™"
pues las estrellas de tipo espectral O, para efectos practicos, no llegan a emitir fotones con esta
energia, aun las més calientes. Los fotones con energia entre 13.6eV < hv < 24.6eV solo ionizan
hidrégeno, sin embargo, los fotones con energia hv > 24.6, pueden ionizar tanto hidrégeno como
helio, es asi que se puede generar una esfera de Stromgren para cada uno de estos dos elementos
como funcién del espectro de radiacién ionizante y de la cantidad de helio. De forma detallada, si el
espectro de radiacion ionizante esta concentrado a frecuencias que esten jsuto por el limite de 13.6
eV y contiene solo unos pocos fotones con energia hrv > 24.6eV, entonces los fotones con energia

13.6eV < hr < 24.6eV mantendran completamente ionizado el hidrégeno, y los pocos fotones con
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hv > 24.6eV seran absorbidos en su totalidad por el helio. De esta forma la estructura de ionizacién
estard formada por una pequeila zona central de He™ y H' pues los fotones mds energéticos seran
prioritariamente absorbidos, y una zona exterior de mayor extensién de Ht y He?. Ahora bien, si
la fraccion ionizante tiene una contiene una fraccién grande de fotones con energia hv > 24.6eV,
estos fotones dominaran tanto la ionizacion de hidréogeno como de helio y los limites de ambas zonas

ionizadas concideran, estableciendoce una tinica zona conteniendo H' y He™.

De manera general, en las regiones fotoionizadas hay un equilibrio de fotoionizaciéon y recombi-
naciéon. La cantidad de fotones provenientes de las estrellas fuente, y que se encuentran ionizando,
es igual a las recombinaciones entre iones y electrones libres. Este iltimo proceso involucra la caida
de los electrones capturados a niveles inferiores dentro del atomo, lo que genera emisién de fotones
traducidos cominmente como lineas de recombinacién. Las lineas de hidrégeno y helio suelen ser las
mas intensas. A la par de estos procesos, es emitida radiacién en el continuo debido a interacciones
de particulas cargadas no ligadas, los niveles de energia de dichas particulas no estardn cuantizados
y el cambio en la energia cinética es significativa en su espectro. Por otro lado, los electrones libres
pueden colisionar con los iones y excitar electrones ligados por encima del nivel base, éstos a su vez
decaen por emisién espontdnea emitiendo fotones que son reconocidos como lineas excitadas coli-
sionalmente. A lo largo de capas inferiores de atomos o iénes con muchos electrones las transiciones
son tipicamente de dipolo o cuadrupolo magnético, es decir, que las probabilidades de transicién
(coeficientes de Einstein) de estas transiciones son diferentes de cero solo cuando se consideran
perturbaciones de alto orden en los hamiltonianos. A las lineas emitidas en estas transiciones se
les llama lineas prohibidas. Por otra parte, a algunas lineas colisionalmente excitadas de dtomos o
iénes con muchos electrones emitidas en el rango ultravioleta, con probabilidades de transicion alta,

se les llama lineas permitidas.
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1.3. Calar Alto Legacy Integral Field Area

El estudio de regiones HII brillantes e individuales, fue por mas de 50 afios la principal herramienta
para medir directamente la abundancia de gas en posiciones espaciales discretas dentro de las
galaxias. Adicionalmente, entender desde un punto de vista observacional como es la distribucién
de las abundancias quimicas sobre la superficie de galaxias cercanas, nos ayuda a restringir teorias
de evolucion quimica galdctica. De la misma forma, esto nos permite obtener, de maneras cada vez
mas precisas, la historia de formacién estelar, y obtener informacién de la nucleosintesis estelar en

galaxias espirales tipicas (Sanchez et al.2012).

Existen diversos factores que establecen la evolucion quimica de una galaxia, por ejemplo, la
composicion primordial, la distribuciéon y la cantidad de gas neutro y molecular, la historia de
formacion estelar, el transporte y mezclado del gas, la funcién inicial de masa, entre otros. Todos
estos factores contribuyen de manera general, a través de un proceso complejo, a la historia de
evolucion de galaxias. Mediante estudios y medidas precisas de abundancias quimicas actuales se
pueden restringir los diferentes escenarios de dicha evolucién, de aqui se deriva la importancia de

obtener la composicién quimica como aproximacién global sobre diferentes tipos de galaxias.

El estudio de las galaxias requiere una combinacién de estudios estructurales, dindmicos, quimicos
y del entorno de las mismas. Tanto la parte dindmica como quimica son esencialmente obtenidas
mediante mediciones espectroscopicas. Sin embargo, a diferencia de sus contrapartes fotométricas,
los grandes catalogos espectroscopicos de galaxias cuentan con pocas mediciones, debido a las re-
lativamente largas exposiciones de un solo objeto, a las multiples rendijas largas o a la cantidad
de unidades de campo integral (IFU) requeridos por galaxia. Los grandes reconocimientos de miles
de galaxias mediante espectroscopia de campo integral (IFS, por sus siglas en inglés), tales co-
mo ATLAS3D, CALIFA, SAMI y MaNGA han permitido observaciones espectroscopicas resueltas

espacialmente (Gilhuly & Courteau|2018]).
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El proyecto de Calar Alto Legacy Integral Field spectroscopy Area (CALIFA) utiliza una muestra
de tamano seleccionado que abarca una variedad de entornos en el universo local(0.005 < z < 0.03),
ejemplificando asi lo anterior. El poder seleccionar las galaxias a observar en el universo, permite
un uso mas eficiente de los IFU, asi como una buena cobertura de los objetivos y asegura una
muestra estadisticamente uniforme de las propiedades resueltas espacialmente, tales como edad,
metalicidad y densidad superficial de masa. CALIFA tiene una extensién 6ptica de ~2.5r., mientras
que proyectos anteriores como Atlas3D tiene entre 1-1.5r.. El rango espectral que cubre va de
los 3700-7000A, con dos configuraciones sobrepuestas, una en el rojo (4300—7000A) a resolucion
espectral de R=850, y otra en el azul (3700-5000A) a una resolucién espectral de R~1650. Cuenta,

con campo de visién > larcmin?®

con un alto factor de llenado en un solo punto(65%). Las 829
galaxias observadas por CALIFA forman una muestra lo suficientemente grande para permitir alguna
significancia estadistica, y ademas, lo suficientemente pequeiia para permitir observar simple detalles
en un amplio campo mapeado por cada galaxia. CALIFA provee una base en espectroscopia local
para los grandes proyectos extragaldcticos con objetivos similares. Cuenta con cubos de datos que
ofrecen una mejor resolucion espacial, cobertura espacial y senal a ruido que algunos otros grandes
proyectos tales como MaNGA y SAMI, as{ como una resolucién espectral equivalente o inferior,
y una cobertura espectral menor que MaNGA. Atn con una muestra menor respecto a los otros

proyectos, la cobertura y resolucién permiten resolver espacialmente estructuras como regiones HII

y brazos espirales (Gilhuly & Courteau|2018]).

La segregacion de regiones HII y la extraccién de sus espectros es realizada mediante un pro-
cedimiento semi automatico llamada HIlexplorer, dicho procedimiento estd basado en suposiciones
basicas: las regiones HII son estructuras aisladas y débiles con una fuerte emisién debido al gas
ionizado, dicha emision estd por debajo de la emision del continuo y sobre la emisién promedio del
gas ionizado de toda la galaxia. La segunda suposicién establece que las regiones HII tendran un

tamano tipico entre 100 parsecs hasta algunos poco cientos de parsecs, lo cual corresponde a un
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tamafio tipico proyectado a la distancia de las galaxias en unos pocos segundos de arco (Sanchez

et al. [2012).

1.4. Evolucién quimica de galaxias

Las galaxias tipicamente se encuentran en compania de algunos pocos objetos cercanos o en
cumulos a grandes escalas. La informacién necesaria para su estudio viene normalmente en forma
de espectro. Estos pueden ser de estrellas individuales si es posible resolverlas, o integrados, los cuales
son resultado de la convolucién de varias poblaciones estelares simples, es decir, una generacién de
estrellas que han nacido al mismo tiempo y con la misma composicién quimica. De dichos espectros,
es posible obtener la composicién quimica de estrellas o de la poblacién estelar dominante en el
espectro visible. Por otra parte, el espectro del gas en la galaxia tanto frio como templado, provee
de las condiciones fisicas de éste, tales como temperatura y densidad, asi como la composicién
quimica del mismo. Esto resulta importante para estudiar como los principales elementos quimicos
son formados y restablecidos dentro de las estrellas por vientos estelares y supernovas dentro del
MI, tomando asi partido en las siguientes generaciones de estrellas. Todo lo anterior conforma la

evolucién quimica de las galaxias.

Los ingredientes basicos para entender y modelar la evolucién quimica de una galaxia involucran:
condiciones iniciales, una funciéon de la tasa de nacimiento estelar, nucleosintesis y flujos de gas.
Teniendo dichos factores, es necesario escribir las ecuaciones que describan la evolucion del gas y
las abundancias quimicas. Estas ecuaciones podran describir las variaciones temporales y espaciales
del gas y las abundancias por masa. La abundancia quimica por masa de una especie quimica 4, esta
definida por: X; = M;/Mgqs, y por definicién, la suma sobre todas las especies es igual a la unidad.
Generalmente, en estudios de la evolucién quimica suelen usarse las etiquetas para especies quimicas

de X, Y y Z, indicando las abundancias por masa de hidrégeno (H), helio (He) y elementos pesados
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(Z), respectivamente. Aunque, como ya se menciono, el Universo bariénico estd principalmente
formado en masa por hidrégeno (73 %) y helio(25%), la pequena fracciéon de elementos pesados
es crucial para entender como las estrellas y galaxias se formaron y evolucionaron. Es importante
destacar que la composicién quimica primordial por masa, cerca de tres minutos después del Big

Bang es 76 % hidrégeno, 24 % helio y cero por ciento de elementos pesados (Matteucci [2012).

1.5. Helio primordial

Debido a la nucleosintesis primordial y a los fotones de la radiaciéon de fondo de micoondas, se
ha logrado establecer la evolucion del Universo, dando asi una demostracion del modelo estandar
cosmologico. Dentro de la teorfa estdndar del Big Bang (SBB), las abundancias de deuterio, helio y
litio denpenden tnicamente de la relacién del nimero de bariones a fotones, una prueba importante
de dicha teoria se presenta al observar que para un valor especifico de este parametro cosmologico

las abundancias de los elementos mencionados coincidan con las observadas.

La abundancias quimica de una especie dada (X;) esta dada por X; = %, cumpliéndose que
Y i—1.n Xi =1, siendo n el nimero total de especies quimicas. Es tipicamente empleada la notacién

X para masa de hidrégeno por masa, Y para helio y Z para elementos pesados.

La determinacién de helio primordial (Y,) es importante desde un punto de vista cosmolégico y
para la evolucién quimica de galaxias. El helio primordial puede ser usado para probar la teoria
estdndar de nucleosintesis del Big Bang (SBBN), al ofrecer, mediante distintas restricciones, que se
mantenga dentro de un margen aceptado. Las propiedades que ayuda a delimitar son: el nimero de
familias de neutrinos, la variacién del tiempo de vida del neutrén y la diferencia de masa neutron-
protoén, la variacién de la constante de gravitacién universal, la presencia de energia de vacio durante
la nucleosintesis del Big Bang (BBN), y por tltimo, la presencia de decaimiento de particulas durante

la BBN. Por otra parte, los modelos de evolucién estelar requieren un valor inicial de Y preciso, el



1.5. HELIO PRIMORDIAL 11

cual viene dado por Y}, més el valor de Y producida por la evolucién quimica galdctica, que puede
ser obtenida del cociente AY/AQ). Asi mismo, la combinacién de Y} y el cociente mencionado es

necesario para probar los modelos de evoluciéon quimica de las galaxias (Peimbert et al.[2007)).

Una variable importante para la determinacién de helio primordial es la estimacién de la abun-
dancia de helio. Para objetos de bajo grado de ionizacién es importante considerar la presencia de
He® dentro de la zona de H', mientras que para objetos de alto grado de ionizacién es necesario
considerar la posible presencia de H? dentro de la zona de He't. Para los primeros objetos, el factor
de correccién de ionizacion de He podria ser mayor que 1, mientras que para los objetos de alto
grado de ionizacién dicho factor podria ser menor a 1. Cada regiéon HII es diferente y se hacen
necesarios buenos modelos de fotoionizacion para estimar los factores de correcciéon de ionizacion

de helio con gran presicién (Peimbert et al. [2002).



Capitulo 2

Regiones fotoionizadas

Las regiones fotoionizadas son caracterizadas por tener una fuente, principalmente estrellas, de
radiacién ultravioleta. Los fotones emitidos ionizan el gas que circunda la fuente. Los principales
exponentes de las regiones fotoionizadas son: regiones HII y Nebulosas Planetarias (NPs), sin em-
bargo, estas ultimas tiene una fisica muy similar a las regiones HII tipicas y el estudio tedrico de

los procesos de fotoionizacion suele ser muy parecido.

Considerando un modelo solo de hidrogeno, la fotoionizacién se presenta al interactuar un fotén
que tiene cierta energia hv, con un dtomo de hidrogeno; ya que el hidrogeno es el elemento mas
abundante del Universo es acertado pensar en esta interaccion, sin embargo, podran ionizarse otros
elementos. El hidrégeno se encontrard en su estado fundamental fuera de la regién HII, ya que el
tiempo en llegar a dicho estado no serd mayor a 0.1s, mientras que el tiempo para que ocurra una
interaccion con fotones o particulas es aproximadamente de minutos u horas. Considerando que
la energia necesaria para retirar un electrén del 4tomo de hidrégeno es de 13.6eV (potencial de
ionizacién del hidrégeno, xp), la energia en el fotén deberd ser superior a ésta. La energia cinética

que adquirira el electrén sera la diferencia de la energia del fotén menos el potencial de ionizacién

12
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del atémo.

Es importante marcar que los fotones emitidos por la fuente seran finitos, lo que automaticamente
supone que solo fotoionizardn un determinado volumen. Si la nube de gas es suficientemente grande
se establecerd una regién de material ionizado con una capa externa de material neutro. El ancho
de la transiciéon de uno a otro material serd cercano al valor del camino libre medio de un fotén
ionizante y mucho menor que el radio de la zona ionizada (Osterbrock & Ferland|2006)). Si tomamos
una estrella con temperatura arriba de los 2x 104K, generando fotones ionizantes, y con luminosidad

por unidad de frecuencia L,, la tasa de fotones que son emitidos y ionizan el medio circundantes es:

o_ [ZLv,
Q) = [ v, 1)

donde v/ = xpg/h es la frecuencia umbral de los fotones que ionizan. Si consideramos parametros
tipicos para regiones HII de temperatura de las estrellas tipo O (T, = 39700) y densidad de dtomos
de hidrégeno y iénes sobre cm? (10 cm™3), la ecuacién anterior toma valores del orden de 10%

fotones/s.

2.1. Equilibrio de fotoionizacién

La base que nos permité estudiar a detalle la fisica en las regiones fotoionizadas involucra consi-
derar un balance entre la fotoionizacién y las recombinaciones de electrones libres. Para explicar lo
anterior seguiremos la notacién y secuancia de Osterbrock & Ferland| (2006)). Suponiendo una nube

solo de hidrégeno, el equilibrio de fotoionizacién estard dado por la ecuacién:

© 4
n(HO)/ hﬂ Jya,dv = nenpa(H°T), (2.2)

HOV
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donde hv representa la energia de ionizacién del hidrégeno, ne, n, y n(H°) la densidad de elec-
trénes, protones y de hidrégeno neutro, respectivamente, y a, la seccion eficaz de fotoinizacion.
Adicionalmente, J,, corresponde a la intensidad promedio, que es la radiacién emitida por la estrella
y estd descrita como:

R? Ly —2 —1 g7 -1
47rJV:T—27rFV(O) l[erg em™ s™" Hz™ 7], (2.3)

42

siendo F,(0) el flujo sobre la superficie de la estrella, r la distancia a la estrella, R el radio de
la estrella y L, la luminosidad por unidad de frecuencia. Regresando a la ecuacién a(HOT)
representa el coeficiente de recombinacion, el cual es calculado como la suma de todos los coeficientes

de recombinacién, y de todos los estados de energia del hidrégeno, es decir:

aa(HYT) = i an(H®T), (2.4)
n=1

estando definido el coeficiente de recombinacion para el estado n como:

an(HO,T) = /0 o (0)0f (0,T)do, (2.5)

es decir, el producto de la distribucién Maxwell-Boltzman, f(v,T"), la seccién eficaz de recombina-
cién radiativa, o, (v), y la velocidad v, lo anterior, integrado sobre todos los posibles valores de la

velocidad de los electrones.

Tomemos en cuenta que para transiciones permitidas, seguidas de la emisién de un foton, la
probabilidad de que ocurran en el 4tomo de hidrégeno serd de 10* s7! a 10® s~!. Dichos valores
corresponden a tiempos de vida, en niveles excitados del mismo dtomo, de 10™% sy 1078 s. Por otro
lado, las transiciones del nivel 225 al estado base ocurren con la emisién de dos fotones, y tienen
una probabilidad de transicién aproximada de 8.23s~!, valor equivalente al tiempo de vida en el

nivel 225, el cual es de 0.12s. Este tltimo resulta mucho menor al tiempo de vida promedio que le
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toma a un dtomo de hidrégeno ser fotoionizado nuevamente, es decir, 10%s para el nivel base y del
mismo orden para los niveles excitados. Lo anterior sirve para establecer una buena aproximacion
en el balance de fotoionizacién respecto a los fotones emitidos del nivel 22S al estado fundamental.
Considerando que todo el hidrégeno neutro se encuentra en el estado base (129), las fotoionizaciones
de este nivel son equilibradas con las recombinaciones provenientes de todos los niveles, mientras
que las recombinaciones a cualquier estado excitado seran seguidas de una transicién radiativa muy
rapida que conducira finalmente al estado base. Finalmente, el coeficiente de recombinacién expuesto
en la ecuacién [2.4] es definido tomando en cuenta esta aproximacién, la cual es denominada caso
A. En el cual se asume que todos los fotones emitidos en la nebulosa escapan sin ser abosorbidos
y son causar transiciones extra, resultando asi una buena aproximaciéon para nebulosas que son
opticamente delgadas, aunque estas nebulosas pueden contener relativamente poco gas y ser mas

débiles en intensidad por lo que son mas dificiles de observar.

Tipicamente, cuando la nebulosa es considerada épticamente gruesa se considera que los fotones
ionizantes no pueden escapar de ella, por lo que los fotones del campo de radiacion difusa generados
en la nebulosa son absorbidos en alguna otra parte de la misma, dicha suposicién lleva el nombre
de on the spot. Tomando en cuenta que las recombinaciones al estado base pueden producir fotones
con energia mayor a &y, supondrian una fuente extra de fotoionizacién, de hecho, dichos fotones
representan aproximadamente el 40 % de los fotones ionizantes (Peimbert et al.[|2017). Considerando
la aproximacién on the spot y que los fotones al estado base tienen la energia suficiente para
ionizar nuevamente, la suposiciéon de que son inmediatamente absorbidos en la nebulosa permite no
contabilizarlos en el equilibrio de fotoionizacién, y asi, ignorar las recombinaciones al estado base;
esto es normalmente referido como el llamado caso B, para el cual el coeficiente de recombinacion
es:

)
ap(H'T) = as(H°,T) — a1 (H*T) = Y on(H’T), (2.6)

n=2

siendo el oy, (H°,T) definido anteriormente.
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Dada la tasa de recombinaciones, es requerido un cierto niimero de fotones ionizantes para mante-
ner un volumen de gas ionizado. En 1939, el astronomo Bengt Stromgren presenté un modelo simple
donde establece que se puede determinar en buena medida el tamafio de la region fotoionizada dada
la tasa de fotones ionizantes. Dichos fotones se terminaran cuando un volumen de tamano %ﬁrg sea
ionizado, asi, para una estrella con luminosidad por unidad de freceuncia L, , tal que el niimero de
fotones ionizantes por unidad de tiempo es:

QH) = T (H)as(HO.T), (2.7)

siendo rg el radio de Stromgren, es decir, el radio que tendra el volumen de gas ionizado.

Consideremos ahora que la dnica fuente de fotones ionizantes es una sola estrella inmersa en la
nebulosa independiente del tiempo y homogénea, el problema se reduce a resolver un sistema de
ecuaciones de trasferencia radiativa que se se pueden escribir de la forma:

dl ‘

—dy = —n(H"a, I, + j,, (2.8)
S

para una intensidad especifica I,,, donde j, es el coeficiente de emision local de radiacién ionizante

en unidades de energia por unidad de volumen, tiempo, angulo sélido y frecuencia.

Para resolver la ecuacién de transporte radaitivo, es conveniente separar la intensidad especifica
en dos partes, una estelar y otra difusa, la primera debida a la radicién proveniente de las estrellas,
mientras que la segunda sera consecuencia de la emisién del gas ionizado, asi la intensidad puede

ser escrita como la suma de ambas, es decir, I, = I, + I,4.

Los fotones emitidos por la estrella fuente son absorbidos en su camino a la frontera de la nebulosa,
debido a esto, y a la dilucién geométrica, la radiacién estelar disminuye conforme avanza a la parte
externa de la zona de ionizacion. Este efecto puede ser descrito mediante el flujo de radiacion estelar
mFys, si la estrella es la inica fuente de radiacién ionizante la expresion queda:

Rzeazp(—ﬂ,)
)

A Jys = WFVS(T) = 7"-F;/S(fi) [67‘9 em™? s Hzil]v (29)
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dado el flujo en unidades de energia por unidad de area, tiempo e intervalo de frecuencia. R el radio
de la estrella, y 7, la profundidad 6ptica como funcién del radio, la cual se define de la siguiente
manera;

TV:/ n(H® r")a,dr’. (2.10)
0

Por otra parte, para una nebulosa épticamente delgada la radiacién difusa puede ser aproximada
a J,q ~ 0, sin embargo, para una nebulosa épticamente gruesa, se hace necesaria la suposicon de que
todos los fotones son absorbidos en un punto cercano a el que fueron generados, es decir, la antes
mencionada aproximacién on the spot. Asi, la componente difusa de la intensidad especifica puede
ser descrita con la radiacion difusa del gas ionizante, que a su vez es proporcional al coeficiente de
emisién de la misma, de la forma:

Jv
Jpg = ———.
d n(H%)a,

(2.11)
Si la energia para ionizar es mucho mayor a la energia térmica, la tinica fuente de radiacién ionizante
serd la recaptura de electrones desde el continuo hasta el estado base y el coeficiente de emision
como funcién de la temperatura se expresara:

2h3 ( h?

3/2
277ka> avexp(—h(v — 1) /ET|nyne. (2.12)

El niimero de fotones generados por recombinaciones al estado base es establecido por el coeficiente
de recombinacién a este nivel. Si resulta menor a la suma de todos los coeficientes de recombinacién
obtenidos para cada uno de los niveles de energia del hidrégeno, el campo de radiacién difusa sera

mucho menor que la radiacion estelar y se podra obtener de manera iterativa.

2.1.1. Fotoionizacion de hidrégeno y helio

Una incluisén acertada en el estudio de la estructura de las regiones fotoionizadas resulta de

establecer una visién mas realista de las nebulosas. De esta manera, es siginificativo presentar un
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modelo de los procesos fisicos involucrados considerando helio, el siguiente elemento més abundante
del MI, que como ya se ha mencionado en el capitulo 1, en ntimero, forma cerca del 10% de la
composicién quimica del mismo. Ahora bien, refrendando lo visto en secciones anteriores, el potencial
de ionizacién del hidrégeno es de xp = 13.6eV, para el helio neutro es de g0 = 24.6eV, y para
helio ionizado es x .+ = 54.4eV . Tipicamente, en regiones fotoionizadas existen pocas fuentes que
puedan emitir fotones con energias lo suficientemente altas para ionizar dos veces al helio. Dado lo
anterior, si los fotones emitidos con energias entre 13.6eV < hr < 24.4eV son més ntimerosos que los
emitidos con energias hv > 24.4eV, los primeros mantendran completamente ionizado el hidrégeno
y los segundos podran ionizar tanto hidrégeno como helio, como resultado, una zona de H™ y He™
se formara hacia el centro de la nebulosa, rodeada de una de mayor extensién de HT, y finalmente
una capa exterior de He’. Contrario a esto, suponiendo una fuente ionizante de aproximadamente
4 x 10*K, se podran emitir fotones con energias por encima del potencial de ionizacién del helio y
la estructura de la nebulosa correspondiente al helio ionizado tendra la misma extensién que la de

hidrégeno, con una capa exterior de hidrégeno y helio neutro.

Como ya se ha mencionado, las regiones HII estdn compuestas de estrellas de tipo espectral O,
las cuales no generan ntimerosos fotones con energia capaz de ionizar dos veces el helio, es decir,
la mayoria de los fotones tienen energia por debajo de los hrv < 54.4eV. Sin embargo, el panorama
cambia para las NPs, las cuales cuentan con estrellas centrales mucho méas calientes que las antes

mencionadas por lo que resulta comtin que produzcan zonas hacia el centro de la nebulosa con

He™.

La formalizacion de lo anterior se puede establecer con las ecuaciones de equilibrio considerando
ambos elementos, para ello se considera la aproximacién on the spot, esto es, tengamos presente
que los fotones emitidos de la recombinaciéon al estado base del helio puede ionizar tanto hidrégeno

como helio. De manera puntual, la fraccién de dichos fotones que son absorbidos por hidrégeno se
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puede escribir de la forma:

= n(H®)ay, (H°)
. n(HO)a’V2 (HO) + n(HeO)aV2 (HGO)’ (2.13)

es decir, sera solo funcion de la densidad de hidrégeno y helio neutro, asi como de la seccién eficaz
de cada uno. Complementando, la fraccién absorbida por helio sera 1 — y. Por otro lado, hemos
de considerar que no todas las recombinaciones llegan al estado baso, asi, las recombinaciones al
niveles excitados de helio son aproximadamente tres cuartos para tripletes, es decir, configuraciones
electrénicas con espin total uno, y un cuarto a los singuletes, esto es, configuraciones donde se puede
adoptar una distribuciéon con espin total cero. Popularmente, las capturas a los tripetles resultan
altamente metaestables, sin embargo, pueden decaer emitiendo una linea prohibida hacia el estado
base. Al mismo tiempo pueden ocurrir, aunque menos probables, transiciones colisionales al estado

base que ayuden a despoblar los niveles excitados, lo que genera un cambio en el espin total.

Dos tercios de las recombinaciones al singulete terminaran en el estado 2' P y un tercio en el 21S.
Los electrones localizados en el nivel 2! P pueden decaer al estado 219, sin embargo la probabilidad es
menor frente al decaimiento al nivel 11.S. Por otro lado, los electrones en el nivel 215 decaen al estado
base, emitiendo dos fotones con energia total de 20.6 €V, que podrian, segun la configuracién, ionizar
nuevamente hidrégeno, pero no helio. Un conteo rapido permite establecer que la probabilidad de
que alguno de los dos fotones pueda ionizar hidrégeno es de 0.56. Considerando el nimero total
de recombinaciones a niveles excitados, la fraccién, p, que podra ionizar inmediatamente el medio
circundante considerando el limite de baja densidad es p =~ 0.96, mientra que en limite de alta

densidad, la fraccién es p =~ 0.66.

Dispuesto lo anterior, las ecuaciones de equilibrio de fotoionizacién considerando el helio, se

pueden escribir de la siguiente manera para hidrégeno:

n(HY)R? /oo F,(R)
Yo hv

= nyneap(H°T); (2.14)

5 a, (H®) exp(—7,)dv 4+ yn(He " )neay (He?, T) + pn(He ™ )neap (He,T)
.
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y para helio:

n(He®)R? /oo 7F,(R)

32 a, (He®) exp(—7,)dv + (1 — y)n(He " )neaq (He | T)

. hv

= n(He )neas(He,T), (2.15)

donde la profundidad 6ptica como funcién de la distancia se puede escribir como:

dry,
(TTT = n(H"a,(H°) para v <v <1y (2.16)
y
dry,
T (HO)a, (HO) + n(H)a, (He) para 15 <, 2.17)

asi mismo, la densidad eléctronica considerando el helio se puede escribir:

ne = ny, + n(He™). (2.18)

Partiendo de lo anterior, se puede obtener el tamafio de la regién de He™, para ello es necesario
ignorar la absorcién por hidrégeno en dicha zona. De esta manera, para y = 0 y n(H") = 0, en la
ecuacién de equilibrio de ionizacién, se puede obtener la tasa de fotones ionizantes de helio neutro
QH):

/U:O %du = 4?W7"5’71(He+)neaB(HeO), (2.19)

siendo 7y el radio de la regién de He™. Por otro lado, también se puede estimar el ntimero de fotones
ionizantes para hidrégeno, Q(H?). Para ello es importante considerar que no se reducird dada la
absorcion de helio, entonces, la expresion se ve de la formas:

T, 4
= gri’n(HJr)neaB(Ho), (2.20)

v hv
donde r; corresponde al radio de la zona de hidrégeno ionizado. Cominmente, la zona de He™ serd
mucho més pequena que la de HT, de esta forma, los electrones libres encontrados en las zona de
H™, provendran solo de la ionizacién del hidrégeno, sin embargo, los electrones libres de la regién

de Het podran ser resultado de la ionizacién tanto de helio como de hidrégeno.
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2.1.2. Fotoionizacion de elementos pesados

Seguidos del hidrégeno y helio, los elementos quimicos méas abundantes en el MI son el oxigeno,
carbén, neén, nitrégeno, azufre y hierro, que si bien representan el 0.1 % de la abudancia en ntimero
del mismo, juegan un papel importante en los procesos dentro de las nebulosas. El balance de

fotoinizacién de estos elementos se peude escribir de forma general con la siguiente ecuacién:

oo A, . . ,
n(X ) / Wi o, (XY dy = n(X T Hneag(XTT), (2.21)

7

para un elemento X dado, donde i e 7 + 1 representan el i-esimo grado de ionizacién y su estado
sucesivo, respectivamente, adicionalmente n(X %) y n(X+*1) son las densidades de dichos estados,
0, (X *?) representa la seccién eficaz en el estado base de X, .J, la intensidad promedio que incluye
constribuciones estelares y de radiacion difusa, pero para la cual la abundancia de elementos pesados
es menor que dichas contribuciones y solo la emisién de H, He y He™ son consideradas, y finalmente,
ag(X T4 T) el coeficiente de recombinacién, tomado desde el estado base de X++! hasta todos los
niveles de X 7. El coeficiente de recombinacién puede escribirse contemplando una parte radiativa

y dieléctronica:

aG(XT1T) = ap(XHT) + ag(X+.T). (2.22)

La primera parte corresponde a las capturas ligado-libre y es la suma sobre todos los niveles,
dominado por los mas excitados. Por otro lado, cuando el electrén libre tiene la energia cinética
necesaria para excitar un estado ligado del i6n, la parte dieléctronica es tipicamente mayor que la

radiativa respecto a la temperatura nebular.

Algunos de los iones de elementos pesados pueden tener uno o maés niveles electrénicos debajo
del nivel de valencia, los electrones pueden ser arrancados si la fuente ionizante genera fotones con

suficiente energia para excitar algunos, tal que al decaer la energia resultante permita remover otros
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en energias caracteristicas.

Tipicamente, las estructura de ionizacién en regiones HII se define con grandes cantidades de
iones de alto grado de ionizacidon cerca de las estrellas ionizantes, donde el campo de radiacién es
mas intenso, mientras que hacia las capas externas, donde la dilucién geométrica ha disminuido los
fotones ionizantes, los iones presentes tienden a ser de elementos una vez ionizados, tales como O™
y NT. Por otra parte, las Nebulosas Planetarias cuentan con un grado de ionizacién mayor, debido

a las altas temperaturas de la estrella central.

2.2. Equilibrio térmico

De manera general, para una region fotoionizada, la estructura térmica esta dada por la ecuacién:

3d

siendo n la densidad nimerica del 4&tomo/ién, n. la densidad electrénica, Gy L la ganancia y pérdida
de energia del gas, respectivamente, por unidad de volumen y tiempo. si la regién se encuentra en

estado estacionario, la primera parte de la ecuacion es cero, por lo que el equilibrio térmico queda

de la forma: G = L.

La ganancia de energia es debida al proceso de fotoionizacién, es decir, los electrones en el gas
de la nube reciben energia de los fotones UV de la fuente ionizante, calentando el medio. Aunque
bien la fotoionizacion del hidrégeno neutro es el principal proceso en la inyeccién de energia, cerca
del 90 %, algunas otras fotoionizaciones tienen un pequena contribucién al mismo, tal es el caso de
helio neutro y helio ionizado, contando aproximadamente el 10 % o menos (Peimbert et al.[[2017).
Ahora bien, de manera breve, los principales procesos de enfriamiento en la regién fotoionizada

son: pérdida de energia debido a la recombinacién de los electrones libres, pérdida por la radiacién
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de frenado debida a la interaccién de electrones libres con los iones en la nebulosa, y por tltimo,

pérdida de energia por la transicion, dentro del ién, de electrones a niveles inferiores.

2.2.1. Ganancia de energia por fotoionizaciéon

Los fotones provenientes de la fuente ionizante y con energia hv, son absorbidos en la nebulosa
causando la fotoionizacion del hidrégeno. Los electrones termalizados resultantes de dicha fotoioni-
zacién tendran una energia cinétcia igual a la diferencia entre la energia del fotén menos la necesaria
para arrancarlo del dtomo, es decir, el potencial de ionizacién. Considerando una nebulosa solo de

hidrégeno, la energia por unidad de volumen y tiempo en cualquier punto de la nebulosa es:

(v — vp)a, (H)dv, (2.24)

G(H) = n(H°) /Oo Ay

vo

3 571 donde 1y corresponde a la frecuencia de la energia necesaria para

en unidades de erg cm™
ionizar el hidrégeno. Si consideramos equilibrio de fotoionizacién en la nebulosa, se puede sustituir
el valor de n(H") despejado de la ecuacién asi, la ecuacion de ganancia de energia se puede

expresar en términos de las recombinaciones y la energia térmica de los electrones termalizados:

G(H) = gk:Tnenpoz(HO,T). (2.25)

Adicionalmente, existen algunos procesos fisicos dentro de la nebulosa que proporcionan un calen-
tamiento a la misma, dando asi un pequefio aporte en la ganancia de energia, pero que no domina
sobre la fotoionizacién. Tales procesos pueden venir del calentamiento del polvo debido a los fotones
incidentes, esto es, los granos de polvo, absorben fotones ultravioleta que desprenden electrones de
los 4tomos en el polvo, tranfriendo energia a estos, que se termalizaran en el gas. Asi mismo, algunos
fenémenos que son tipicamente ignorados para la ganancia de energia son los rayos césmicos y las
ondas de choque, sin embargo en casos especificos estas tltimas podrian ser importantes de manera

local (Peimbert et al.|2017)).
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Ahora bien, si se busca establecer un modelo mas realista de la nebulosa, el segundo elemento
mas importante a considerar es el helio. Para ello se puede introducir la tasa de calentamiento para

el helio, la cual queda, en términos de las recombinaciones, de la formas:

[oo 4l (y — vy)a, (He®)dv

Vo v

[oodmdg, (HeO)dy

v2

G(He) = nen(HeT)aa(He®,T) (2.26)

tamando el coeficiente recombinaciones y la tasa de fotones ionizantes respecto al helio.

2.2.2. Pérdida de energia por radiacion libre-libre

Cuando un electrén sufre una colisién ineldstica con un io6n, el electron pierde energia y es frenado,
esta energfa sobrante es emitida mediante un fotén que no tiene energia suficiente para ionizar el
medio y la energia térmica en el gas se reduce. La tasa de enfriamiento, por este proceso, integrada

sobre todas las frecuencias para un ién dado con carga Z es:

Ly(Z) = Amjy = (2.27)

P71e872 /omkT\ Y2
gunen4,

33/2hme3 m

siendo n, la densidad por ntimero de los iones, pudiendo ser incluido el Het escribiendo ny =
ny + n(H %), v gy un factor niimerico de emisién libre-libre llamada Gaunt factor. Basta variar
la carga Z para obtener la pérdida de energia por diferentes iones. Para Het basta poner Z = 1,

mientras que para la pérdida por iones de He™™: Z = 2.

2.2.3. Pérdida de energia por recombinacién

Si bien la ganancia de energia por fotoionizacion permite que el gas se caliente, los electrones
libres son rapidamente termalizados y dado el equilibrio de fotoionizacién, por cada atomo ionizado
1,2

habréa una recombinacion, la cual supondra que un electrén termalizado con energia cinética smv* =

h(v —1p) desaparezca, asi, el nimero de recombinaciones establecerd la perdida de energia promedio
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en el gas de la nebulosa por este proceso. La relacién de pérdida de energia por el ntimero de

recombinaciones puede escribirse de la siguiente manera:

Lp(H) = neng+k TBA(HO,T), [erg cm ™3 s71] (2.28)
donde B4(H°,T) es:
co n—1
Ba(HT) = 3> Bur(HO,T) [em®s ™, (2.29)
n=1L=0

siendo el coeficiente de recombinacion para una energia cinética promedio:

By (HO,T) = % /0 > uanL(HO,T)(%muz + yor)E(0)du. (2.30)

Los electrones de baja energia cinética son preferentemente capturados y el promedio de la energia
de los electrones capturados es menor a %kT. Nuevamente, un modelo mas acertado de la nebulosa
nos permite agregar un término de pérdida de energia por recombinacién para el helio. La expresion
es:

Lp(He) = nen(He kT BA(He,T). (2.31)

Tipicamente los elementos méas pesados que el hidrégeno y helio son mucho menos abundantes,
y la contribuciéon de estos al equilibrio térmico es mucho menor, sin embargo, pueden resultar

significativas para desarrollar un modelo maés realista.

2.2.4. Pérdida de energia por radiacion de lineas colisionalmente excitadas

Los 4tomos y iones se que se encuentran en capas inferiores de energia, representan el mayor aporte
a la pérdida de energia por excitacion colisional, esto es, al interactuar un electrén libre con un atomo
o0 i6n, este cede energia a los electrones ligados, promoviendolos a niveles superiores e inestables que
tendran un decaimiento a niveles inferenciores en un intervalo de tiempo, emitiendo asi, fotones que
no tienen la energia suficiente para volver a ionizar el medio circundante. Comtinmente, lo iones de

O*, O+ y NT, son los principales enfriadores en las regiones fotoionizadas, mientras que elementos
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mas abundantes como el hidrégeno y helio, necesitan energias de ecxitacién mucho mayores y suelen

no ser importantes a la tasa de enfriamiento por excitacion colisional.

Es necesario resolver el sistema de ecuaciones dado por la poblacién de niveles excitados para
cada i6n o atomo que contrubuye a la funcién de enfriamiento en esta pérdida de energia. Tomando

la relacién para el niimero total de iones:

n=>y nj (2.32)
j

se puede obtener la pérdida de energia debida a excitacion colisional para cada n; poblacion de
todos los niveles importantes de cada ién, de esta forma, la expresién de pérdida de energia queda:
Lo =Y n; Y Aijhvij, (2.33)
i j<i
donde A;; representa el coeficiente de Einstein A de la transicién espontanea ¢ — j, y hv;; es la
energia asociada a esta transicién. Ahora bien, el sistema de ecuaciones a resolver esta dado por el
equilibrio estadistico entre exitacién y desexcitacion, esto es:
Z n,A” + Ne Z N;Q5j (T) = Z ninj + N Z Qij (T)nj. (2.34)
i>j i#j i<j i£j
Para un atomo de dos niveles, la tasa de excitacién colisional puede ser escrita de la forma:

8.629 x 1076 Q(1,2)
Nen2qi2 = Neny T1/2 o exp(—x/kT), (2.35)

v la tasa de desexcitacién colisional

8.629 x 1076 Q(1,2)

NeMN2q21 = TeN2 T1/2 ws ) (236)

donde w; y wy representan los pesos estadisticos para cada ién, €(1,2) la intensidad de colisién para

la transicion y x la energia entre los niveles.

Como ya se menciono anteriormente y considerando el limite de baja densidad, y de manera mas

detallada, para un ién con un solo nivel excitado, todas las excitaciones colisionales son seguidas de
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la emisién de un fotén, para esta configuracion, la desexcitacion puede ser depresiada y la tasa de

enfriamiento por excitacién colisional puede ser escrita de la forma:
Lc = neniqizhva. (2.37)

Por otro lado, si la densidad es lo suficientemente alta para no poder hacer una supocicién respectiva,
el término de la desexcitacién colisional no puede ser despreciado, por lo que la ecuacién de equilibrio

estadistico se escirbe de la forma:
Nen1q12 = NeN2qa1 + n2Aa, (2.38)
y asi, la tasa de enfriamiento para este proceso se puede escribir:

Lo = naAsthvar = neniqiahva

1
—edor ] . (2.39)

Existen algunos iones con solo dos niveles inferiores, haciendo loable este formalismo en dichos casos,
sin embargo, la mayoria de los iones tienen mas niveles de energia que deben ser considerados, es
aqui donde la ecuacién [2.33| es sustancial como una representacién general de la pérdida de energia

por excitacion colisional.

2.2.5. Otras fuentes de pérdida de energia

Existen algunas otras fuentes de pérdida de energia en regiones fotoionizadas, que adquieren
importancia para diferentes escenarios fisicos dentro de la nebulosa estudiada, el méas relevante es

la ionizacién colisional. La pérdida débida a este proceso puede ser escrita de la forma:
Lion = ne Z nici(T)Xia (240)
i

donde ¢; es el coeficiente de ionizacién colisional y x; el potencial de ionizacién para el i-esimo ién.
Los términos que dominan este enfriamiento son la ionizacién de HI, Hel y Hell, siendo significativo

en gas neutro que es chocado a una temperatura por encima de los 10*K.
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Es importante destacar que en el limite baja densidad, todos los términos del balance térmico
son proporcionales a la densidad electrénica y a la densidad idnica, por lo que las temperaturas
resultantes seran intependientes de la densidad total. Asi mismo, cuando la desexcitacién colisional
se hace importante, la tasa de enfriamiento como funcién de la temperatura decrese, y el equilibrio

de temperaturas como funciéon del campo de radiacién, incrementa.

Finalmente, el equilibrio térmico es:
G — LR = L” — +L0. (241)

Tipicamente, se presenta como el balance entre la ganancia total en el proceso de fotoionizacion, el
cual esta esquematizado por la ganancia de energia por la fotoionizaciéon menos la energia pérdida por
las recombinaciones, igualado a la pérdida de los siguientes procesos importantes que contribuyen a
la pérdida de energia, es decir, la radiacion libre libre y la correspondiente a la radiacién por lineas

de excitacién colisional.

2.3. Espectro de regiones fotoionizadas

Es absolutamente necesario estudiar y conocer los procesos fisicos a nivel microscépico, tales
como la fotoionizacién, la recombinacién, radiativa y dieléctronica; las reacciones de intercambio
de carga, la excitacién y desexcitacién colisional; y todos los procesos radiativos, para entender la
ionizacién y estructura térmica de las regiones fotoionizadas teniendo una buena interpretacion de
su espectro emitido, el cual representa la firma del gas que lo conforma. Lo anterior nos permite,
ademas, conocer la historia y evolucién de las nebulosa, asi como saber que la radiacion emitida

tiene una fuerte dependencia con las abundancias de los elementos presentes en la misma.

La caracteristica mas preponderante de los espectros de regiones fotoionizadas son las ya mencio-

nadas lineas de emisién, descritas por procesos de excitaciéon colisional o recombinaciéon. De manera
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general, la intensidad de una linea de emision, I(\), se puede escribir de la forma:

I\ = / jnds = / (X ) neer(T,)ds, (2.42)

siendo jy el coeficiente de emisién, n(X*?) es la densidad del ién que eimite la linea, y €y es la

emisividad (Peimbert et al.|[2017).

El formalismo presentado para el estudio de la tasa de enfriamiento o el equilibrio térmico es
usado aqui para calcular las intesidades de dichas lineas, las cuales nos permitirdn obtener una
funciéon de enfriamiento especifica para la nebulosa de estudio. Aunque a lo largo de todo el es-
pectro podemos encontrar diferentes manifestaciones de la emisiéon por alguno de estos procesos,
la regién correspondiente a longitudes de onda en el 6ptico resultan de mucha importancia para la
determinacién de abundancias quimicas, entre otras cosas. Algunas de las mds importantes lineas
para ésto son las lineas nebulares de [OII] AA3727.3729 y [OIII] AX4959.5007. Por otra parte, para
objetos extragalacticos la atenuacién en la intensidad de algunas lineas, tales como la linea auroral
de [OIII] A\4363 impiden la determinacién de ciertos parametros en la nebulosa, asi, imposibilitan el
uso del método directo para determinaciéon de abundancias, que es considerado uno de los métodos

mas utilizados para la determinacién de abundancia de oxigeno (Zinchenko et al.|2016).

Existen diferentes estudios sobre otras lineas de emisién dentro del rango 6ptico que permiten,
por ejemplo, fortalecer la teoria del equilibrio de fotoionizacién. Algunos trabajos calculan las con-
tribuciones tanto de recombinacion como de excitacién colisional de los coeficientes de emision en
las transiciones de hidrégeno, especificamente, en transiciones de un nivel n al 2, es decir, la serie
de Balmer, encontrando relaciones con la temperatura que permitiran caracterizar las nebulas cada

vez mejor (Raga et al.|[2015]).

A través de la historia han existido diferentes estudios donde se han usado un gran ntmero de
nebulosas que permitan demostrar el variado comportamiento de las lineas de emision, sugiriendo

asi que dificilmente pueden provenir del mismo elemento, planteando en su tiempo condiciones que
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ahora son bien conocidas (Bowen| 1928)).

2.3.1. Lineas de recombinacién

Cuando un electrén termalizado es capturado por un ién, este desciende a lo largo de los niveles
energéticos de dicho i6n. Las transiciones dentro de la recombinacién tiene como resultado la emision
de fotones que estan presentes en el espectro de la nebulosa. Existen diferentes estudios sobre
este proceso fisico. En [Seaton (1959), se presenta un calculo de la cascada de recombinacién para
el hidrégeno considerando las transiciones entre diferentes niimeros cudnticos y asumiendo una

distribucién de equilibrio entre los niveles del momento angular.

La disminucién y discontinuidad de Balmer cerca de A3646A del espectro de recombinacién de
HI se ha usado por mucho tiempo como estimador del enrojecimiento interestelar, diagnéstico de
temperatura y densidad electrénica, sin embargo, considerar el diagndstico del espectro de recombi-
nacion del helio una y dos veces ionizado podria aportar informacién importante a las caracteristicas
de la nebulosa. Es importante destacar que existen dificultades observacionales al momento de ob-
tener la emisién del helio, particularmente para medir el continio de recombinaciéon de helio débil

(LiuR012).

Se puede considerar el nimero cuantico de energia, n>1, y el momento angular, 0<L<n, para
describir los niveles excitados del hidrégeno, es decir, F, = —’7‘1—12{. Si adicionalemente se toman en
cuenta los coeficientes de Einstein, A, 1/, diferentes de cero mediante la aproximacién dipolar
para L' = L 4+ 1, que permitan obtener las transiciones espontdneas, y el limite de muy baja
densidad, el inico proceso necesario para considerarse seran las capturas y transiciones radiativas

hacia niveles inferiores. De esta manera la ecuacion de equilibrio estadistico para cualquier nivel nL
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se puede escribir de la forma:

0 n—1
nenpa”L(T) + Z Z nn/L’An/L/,nL = NnL Z Z AnL,n”L”- (243)

n'>n L' n/'=1 L"

Dado la ecuacién anterior, se puede definir la matriz de cascada de recombinacién, Cy,p, n/z/, como

" mediante una

la probabilidad de que los electrones que pueblan del nivel nL lleguen al nivel n/L
transicion directa o por una o mas transiciones a través de niveles intermedios. La cascada de

recombinacién puede generarse de la matriz de probabilidad, la cual da la probabilidad de que los

electrones en el nivel nL sufran una transicién radiativa directa al nivel n/L’:

AnL n'L’/
Porwr = 5= , (2.44)
D= 1 > AnLnrrr
de esta forma, la expresién general de la cascada de recombinacion puede escribirse:
nL n/ L= Z Z CnL,n”L” Pn”L”,n’L’- (245)

n'’>n' L'"=L'+1

Asi, la solucién para las ecuaciones de equilibrio se puede poner en términos de la cascada de

recombinacién:
o n'—1
Nellp Z Z o (T)Cr L = Nin, Z Z Anrrs (2.46)
n/=nL'= n''=1L"=L+1

siendo n,z, la densidad en el nivel n.L como funcién de la densidad electrénica n., n, y la tempera-
tura. Ahora bien, los niveles poblados deben ser obtenidos, lo que permite calcular los coeficientes

de emisién para las transicién n — n’, el cual se puede escribir de la siguiente manera:

hl/nn/
4’

h’/nn’

Z Z nnLAnL n'L = nenpaeff(T) (247)

L=0L'=L=+1

siendo afl};f(T) es el coeficiente de recombinacion efectivo.
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Finalmente, la cascada de recombinacién puede ser obtenida haciendo las suposiciones del caso
A, o bien del caso B. Para el primero se estaria suponiendo que todas las lineas son épticamente
delgadas, mientras que para el segundo que las lineas de Lyman, es decir, las transiciones al nivel
1s, son épticamente gruesas, y que los coeficientes de Einstein para estas lineas son cero, es decir,

Anr1s = 0.

2.3.2. Lineas de excitaciéon colisional

Tipicamente, los lineas de emisién provenientes de atomos o iones de elementos pesados son
debidas a excitacién colisional desde el estado base, esto es, surgen de niveles que se encuentran a
unos pocos volts del estado base y pueden ser excitados por colisiones con termoelectrones. Resulta
comun llamar a estas emisiones como lineas prohibidas, sin embargo, es mas acertado nombrarlas
como lineas de excitacién colisional, aunque de hecho en el rango éptico, todas estas lineas si son
prohibidas, ya que en los iones més abundantes, todos sus niveles excitados que se encuentren a
pocos volts del estado base surgen de la misma configuracién electrénica que éste, siendo asi sus

transiciones radiativas prohibidas por las reglas de seleccién del dipolo eléctrico.

Considerando las transiciones colisionales en el equilibrio estadistico, se puede obtener la siguiente
ecuacion en términos de las probabilidades de transicién, de lo coeficientes de excitacion y desexci-

tacion:

00 [ n—1
YooY mwnAwpan+ D, MwLMpniiarr = M| D, Y. Anparrr

n/>n L'=L+1 L'=L+1 |n/'=no L""=L=*1
+ L Z NpdnLnL" | » (248)
L'"=L+1

donde ng = 1 o 2 para los casos A y B, respectivamente. El coeficiente de excitacién colisional se
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pueden expresar de forma general como:
G (T) = / uo(nL — n'L') f(u)du[cm® s (2.49)
0

En términos de los esfuerzos colisionales y tomando los coeficientes de Einstein de tablas, loe coefi-

cientes de excitacion y desexcitacién colisional se puede reescribir de la forma:

8629 x 1075 Qi (T)

QRL,TL,L/ (T) - T1/2 Wnl ’ (2'50)
y
Wn[,
qnLnL" = W1 exp(_hVnL,n/L’/kT)an,n’L/ (T)’ (251)
n

donde wy;, v wyy corresponde a los pesos estadisticos donde empieza y termina la transicién,

respectivamente.

Es importante mencionar que la excitacién colisional del hidrégeno es despreciable en comparacion
con la recombinacién de electrones en niveles excitados, tanto en NPs como en regiones HII, ya que
el umbral, incluso del nivel mas bajo (10.2 €V para n = 2), es mayor en comparaciéon con las
energfas térmicas a temperaturas nebulares tipicas. Por otro lado, en He?, el nivel 23S es altamente

metaestable, y la excitacién colisional de este puede ser importante.

2.4. Determinacién de parametros fisicos

Como ya se ha mencionado, el espectro de las nebulosas fotoionizadas muestran lineas de emisién,
las cuales sirven, entre muchas cosas, para la determinacién de las condiciones fisicas de las mismas,
estos parametros son principalmente, la temperatura electrénica del gas ionizado de la nebulosa

(T.), y la densidad electrénica (n.).

Las configuraciones electronicas con una sola subcapa completa solo tienen una configuracion

especifica, es decir, un nivel disponible, estas son las configuraciones del nivel base que tienen
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una subcapa con solo un electrén, asi como aquellas que carecen de un electrén para completar.
Teéricamente, pueden tener mas de una configuracién, sin embargo, tienen varias configuraciones
que son equivalentes y por lo tanto, tienen la misma energia. Para estos tres tipos de configuraciones,
el primer estado excitado requiere al menos un electrén para pasar de una capa electronica a otra. La
cantidad de energia requerida para tales transiciones es demasiado alta para ser facilmente accesible

a través de colisiones y se encuentra en el ultravioleta.

Los iones en estados p?, p? v p* tienen cocientes de lineas sensibles a la temperatura electrénica.
El nimero de electrones requeridos para estas configuraciones son 6, 7, 8, 14, 15 o 16. Iones con
32, 33 y 34 electrones cumplen también con estas configuraciones, sin embargo, son mucho menos

abundantes que el OT, y sus lineas de emisién son demasiado débiles para ser vistas.

Adicional a lo anterior, los iones en estados p® también tienen cocientes de lineas sensibles a la
densidad electrénica, para estos, el nimero de electrones necesarios son 7 y 15. En esencia, los iones
en el estado d’ pueden ser ttiles para la determinacion de los pardmetros fisicos, sin embargo, su
fisica atomica hace impractico el uso de dicho iones, atn asi, existen algunos que son utilizados, tal

es el caso de Fet ™ Fe3T y Nit*+ (Peimbert et al.[2017).

2.4.1. Temperatura

Como ya se menciono en la seccién anterior, algunos cocientes de la intesidad de lineas prohibidas
son altamente sensibles a la temperatura electronica, si se es considerada homogénea a través de toda
la nebulosa. Esto se debe a que son necesarios electrones con energias muy diferentes para poblar
niveles iénicos distintos de un mismo i6n a través de colisiones. Comiinmente, las lineas prohibidas
de [OIII] y [NII] son los mas utilizados. Los n niveles energéticos de ambos iones pueden ser vistos
en la ﬁgura donde se puede observar que para [OIII]A4363 ocurre del nivel superior 1S, mientras

que A959 y A5007 ocurren desde el nivel intermedio ' D, dependiendo asi de la temperatura, lo que
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permite usar el cociente de estas lineas para la determinaciéon de la temperatura electrénica de la

nebulosa.
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Figura 2.1: Diagramas de niveles energéticos de [OIII] y [NII]. Ambos desde la configuracion 2p3.

Se pueden observar las lineas en el rango éptico e infrarrojo principalmente.
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En el limite de baja densidad, haciendo uso del cociente de lineas de [OIII] antes mencionado, se

puede obtener la relacién:

dnagse + proor _ Sapap |ACS,'D) + ACSP)| PCPD) appur (2.52)
JA4363 Qspag A(LS,1D) v(1D,1S) ) .

donde la frecuencia promedio de la transicién >P a ' D se escribe:

A(YD9,3 Py)v(A5007) + A(* Dy,2 Py )v(2\4969)

—3pl
P, D)=
V( ’ ) A(1D2,3P2) + A(1D2,3P1) ’

(2.53)

siendo AFE la diferencia de energia entre los niveles Dy y 1Sy, v(1D,'9) la frecuencia entre niveles
y 4 el esfuerzo colisional para que el ion pase del estado = al y. La ecuacién es una buena
aproximacién hasta n. ~ 10°c¢m 3. Para densidades mayores las desexcitaciones colisionales tienen

un papel mas significativo y deben ser consideradas.

Haciendo uso de los valores para los esfuerzos colisionales y las probabilidades de transicion

presentados en |Lennon & Burke| (1994)), la ecuacién puede ser reescrita como:

JM959 + Jas007 7.903-29%10%/T

JA4363 1445 x 1074n, /T2

(2.54)

Asi, mediante un proceso iterativo o suponiendo una densidad caracteristica de la nebulosa, es
posible obtener un valor de la temperatura. Este proceso puede ser aplicado para cada ién, aplicando

las intesidades de linea y los valores de los datos atémicos necesarios.

Lo anterior puede ser descrito mediante un formalismo adicional si la suposicién de homogeneidad
en la nebulosa no es tomada. Para esto es necesario contemplar que para algunas regiones HII,
pueden existir variaciones en la temperatura a lo largo de la linea de vision, de esta forma, se puede
caracterizar la estructura térmica de la mismma con dos parametros: la temperatura promedio Ty, y
la fluctuacion representada por la raiz del segun término de una expasién de serie de Taylor centrada

en el origen, ¢, esquematicamente se tiene:

[ Tunen(XF)dV
[ nen(Xt)av

To(X ™) (2.55)
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donde:

(T, — To(X+))2nen(XT9)dV
To(X+)2 [nen(X+TH)dV

2(xH) = (2.56)

siendo n. y n(X*?) la densidad electrénica y la densidad del i-esimo ién, respectivamente, y V el

volumen observado (Peimbert||1967)).

Para determinar Ty v t? es necesario tener dos mediciones de T,, una para las regiones de alta

temperatura y otra para las zonas de baja temperatura dentro del volumen observado.

2.4.2. Densidad

La densidad electrénica puede ser obtenida a partir de cocientes de lineas colisionalmente excita-
das del mismo i6n que las origine y que provengan de niveles con energias de excitacion similares. De
esta forma, los cocientes no dependerdn de la temperatura electronica, sino que serdn funcién solo de
los esfuerzos colisionales. Si las lineas involucradas tienen diferentes probabilidades de transicién o
diferentes tasas de desexcitacion colisional, su cociente de intesidades sera fuertemente dependiente

de la densidad electrénica.
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Figura 2.2: Dependencia de la densidad electronica para diferentes cocientes de lineas para una

tempertura tipica de 10*K

La temperatura y densidad electrénica obtenidas a partir de un cociente de intensidades particular
es representativo de la zona de la nebulosa donde las lineas involucradas son emitidas. Cuando se
parte a obtener las abundancias de la regiéon deben tomarse consideraciones de la estructura de

temperatura y densidad de la misma, por ejemplo, si la temperatura y densidad seran homogénea



40 CAPITULO 2. REGIONES FOTOIONIZADAS

a lo largo de toda la regién fotoionizada o si se dividird la regién en distintas zonas, cada cual con

una densidad o una temperatura.

2.5. Abundancias idénicas

Como ya se menciono, la intensidad observada a lo largo de la linea de vision de una linea de
emision esta dada por la ecuacién Para todas las lineas de recombinacion, la emisividad es:
ex(T) o« T~™, que puede ser ajustada sobre un rango limitado de temperaturas con m = 1. Este
coeficiente de emisidon-recombinacién no es particularmente sensible a la temperatura. Las abun-
dancias dervidas a partir del mismo no tendréd una fuerte dependencia de la temperatura asumida.
En contraste, para lineas colisionalmente excitadas, el coeficiente de emisiéon tiene una dependen-
cia mayor con la temperatura, asi la emisividad se puede ver como: €(T) oc T~ '/2exp(—x/kT).
La mediciéon de estas intensidades permite determinar las abundancias idnicas en la nebulosa. La
mayoria de las lineas nebulares son épticamente delgadas, lo que descarta los efectos de curvatura
en las mismas que se presentan al determinar las abundancias de atmosferas estelares. En el caso
de las lineas colisionalmente excitadas, pueden ser bastante birllantes, sin embargo sus intensidades
tienen una fuerte dependencia de la temperatura lo que puede dificultar la determinacién de sus

abundacias relativas.

En el capitulo 1 se mencioné que el elemento mas abundante del MI, y por tanto en las re-
giones fotoionizadas, es el hidrégeno. Estas regiones son consideradas ionizadas si la mayoria de
los 4tomos estan ionizados, asi, en la mayoria de las regiones fotoionizadas, el H™ es el ién més
abundante comparado con el ~ 90% de los iones disponibles. Por esta razén, tipicamente las
abundancias son medidas relativas a la densidad de HT, es decir, n(X)/n(H") o como 12 +

log(n(X ™) /n(HT))(Peimbert et al.[[2017). Ahora bien, si la poblacién de los niveles es conocida, la
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abundancia iénica para un ién X ** puede ser determinada con la ecuacién:

n(XT)  nehvaepp(HB) I(N)
n(HY) — AynEy  I(HB)

(2.57)

donde I()) representa la intensidad de la linea para el i6n X ™, desde el nivel superior i al j. A;; es
el coeficiente de Einstein para la esa transicion, Fj;; es la energia del fotén de esa linea de emisiéon

y aerf(HPB) es el coeficiente de recombinacién efectivo de Hp.

El analisis tradicional para la obtencién de las abundancias quimicas es denominado método
directo. Para éste es generalmente asumida una tempertaura electrénica T.(NII) para las especies
de bajo grado de ionizacién y la tempertura de T, (OIII) para los iones de alto grado de ionizacién.
Sin embargo, las temperaturas electronicas derivadas de los cocientes de lineas nebulares de [NII] y
[OII] pueden ser sobreestimadas debido a la contaminacion de las lineas aurorales por recombinacién

de excitacion de los mismo iones (Liu et al. [2004).

2.6. Abundancias totales

La abundancia total de un elemento X esta dada por la suma de de todas las abundancias iénicas

presentes en la nebulosa de ese mismo elemento, asi, la relacién se puede ver como:

X X+
==) = (2.58)
H — H

Sin embargo, no todos los iones son observados, ya sea que los iones emiten lineas en un rango

espectral distinto al de la observacién o que las lineas son demasiado débiles para ser detectadas.
En estos casos un factor de correccién por ionizaciéon (ICF, por sus siglas en inglés) puede ser
empleado para tomar en cuenta la contribuciéon de estos iones para los cuales no se han podido
obtener abundancias i6nicas. De esta forma, una expresién mas acertada para la estimacién de las

abundancias totales es (Peimbert et al.[2017)

X Xt
==Y x ICF. (2.59)
H 4 H*
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El primer ICF propuesto en la literatura es de Peimbert & Costero| (1969)), donde usan la similitud
de los potenciales de ionizacion para establecer estos factores de correcciéon. Los ICFs basados en los
potenciales de ionizacion deben ser tratados cuidadosamente, ya que la estructura de ionizacién no
depende solo de sus potenciales. Existen diferentes trabajos donde son usados distintos métodos para
obtener ICFs correspondientes a diferentes iones, algunos de ellos utilizan modelos de fotoionizacion
para ser obtenidos; lo que permite tener una mejor consideracién de los procesos fisicos en las

nebulosas (Delgado-Inglada et al. |[2014]).

Finalmente, hay una gran variedad de trabajos que hacen extensos estudios de los pardmetros
fisicos y abundancias iénicas de regiones fotoionizadas usando observaciones provenientes de rendija
larga, sin embargo, el uso de IFU también permite un buen estudio de nebulosas ionizadas ain
con las bajas resolucién espectrales que suelen tener los instrumentos. Es asi que existen diversos
trabajos del estudio de abundancias con el uso IFU, |Rosales-Ortega et al. (2013) o |Zinchenko et al.

(2016).



Capitulo 3

Metodologia

En el primer capitulo se presenté el proyecto CALIFA, de donde fueron tomados los datos para
este trabajo. De manera general, el tratamiento de los datos consté de dos importantes etapas: la
preparacién de los datos junto a la determinacién de los pardmetros fisicos y abundancias quimicas
(O, Ny S), ylaestimacién de la abundancia de helio. Para el primer punto se desarrollaron funciones
que permitieran el procesamiento posterior con PyNeb (Luridiana et al.|[2015) mediante una clase
en python. Para el segundo punto, se utilizé una versién actualizada de HELIO10 (Peimbert et al.

2012), desarrollado en fortran.

3.1. Muestra de CALIFA

La muestra utilizada consta de 33684 regiones fotoionizadas. La figura muestra un diagrama
BPT con todas las regiones. De toda la muestra, no todas tienen lineas de emision medidas. El
tratamiento de los datos es efectuado mediante PIPE3D (Sanchez et al. 2016b), un dataducto
creado para ajustar el espectro continuo con modelos de poblaciones estelares, asi como medir las

lineas de emisién de las nebulosas. El método empleado por esta herramienta inicia modelando las

43



44 CAPITULO 3. METODOLOGIA

poblaciones estelares mediante una libreria de poblaciones estelares simples (SSPs) para cada spaxel
dentro del cubo. Los ingredientes basicos para realizar una sintesis de poblacién estelar involucran
elementos como la funcién inicial de masa (IMF) que permita saber cuantas estrellas mas y menos
masivas se han formado. Ulteriormente, se puede conocer las isocrénas en el diagrama HR que nos
permitan seguir la evolucién segin su masa. Una vez localizadas las estrellas en el diagrama HR, se
pueden tomar de éste los parametros fisicos, que sumado a la cantidad de estrellas de cada masa,
permite obtener el espectro de cada una, el cual se ird moviendo segin la estrella se mueva en
la isocrona correspondiente. Ahora bien, las poblaciones estelares dependen de tres componentes
no lineales, la velocidad, la dispersién de velocidades y la extincién. Factores como la dispersion
de velocidades ensancharan las lineas dentro de la sintesis de poblacién estelar. Por otro lado, el
problema lineal involucra la descomposicion de poblaciones estelares subyacentes y los parametros
no lineales son fijados para la derivacion de las propiedades de estas, es decir, el problema no lineal

es direccionado prioritariamente e independiente del lineal.

El resultado obtenido debe ser independiente de las librerias de SSP utilizadas. El dataducto ha
sido probado ajustando con diferentes librerias de poblaciones estelares (Cid Fernandes et al.|[2014).
Teniendo el modelo de poblacion estelar, se sustrae del cubo de datos original, de esta forma se crea
un nuevo cubo de puro gas que estard formado con las lineas de emisién del gas ionizado y ruido.
Como bien se sabe, el polvo puede afectar los resultados mediante la extincion, para este punto,
PIPE3D adopta la ley de extincién presentada en (Cardelli et al.| (1989), que si bien no resulta ser
la solucién mas actual para el estudio de la atenuaciéon por polvo en galaxias de formacién estelar,

es practica y consistente respecto a trabajos nuevos en el rango visible.

La extraccion de las regiones HII se hacen mediante HITEXPLORER [Sanchez (2016), un paquete
para la deteccion y extraccién de los espectros integrados de regiones HII en cubos de datos de
espectroscopia de campo integral (IFS). Dicha extraccién requiere dos importantes suposiciones: las

regiones HII son estructuras aisladas con una fuerte emisién de gas ionizado que esta por encima de



3.2. PYNEB 45

la emision del continuo y del promedio de emision del gas ionizado a través de la galaxia, y que tienen
un tamano tipico alrededor de cien parsecs. Para obtener los espectros es necesario introducir un
conjunto de pardmetros: un mapa de las lineas de emision, preferentemente de Ha, con un sistema
de coordenadas universal y misma resolucion que el cubo de datos original, un limite en la intensidad
del flujo para el pico de emisién de cada regién HII; una distancia méxima a la ubicacion del pico de
emision en un pixel para cada regién HII, y un limite relativo y absoluto del minimo de intensidad
con respecto a este pico de emisién correspondiente a cada regién. Los parametros pueden ser
obtenidos manualmente o mediante un anélisis estadistico del mapa de emisién de Ha. El algoritmo
usa un proceso de iteracion hasta no encontrar un pixel con un pico de emisiéon por encima del
limite absoluto impuesto, de esta forma crea una segmentacion para posteriormente crear un cubo

de datos y el espectro para cada regién HII.

3.2. PyNeb

Desde hace varios anos, la determinacién de abundancias quimicas es posible mediante la imple-
mentacion de diferentes métodos. Algunos, como el método directo o método de lineas fuertes, son
producto de diferentes trabajos, tales como el presentado en Peimbert & Costero| (1969)). Aqui nos
enfocaremos en el método directo, el cual se basa en la determinacion de la temperatura eléctronica
usando los cocientes de algunas lineas intensas. Para ello, la nebulosa es separada en dos impor-
tantes regiones, una zona de bajo grado de ionizacién con iénes tipicos como [NII], [SII] u [OII] y
otra de alto grado de ionizacién, donde se encuentran iénes como [OIII] y [ArIII] y [ArIV]. Para
ambas regiones se obtienen las condiciones fisicas como densidad y temperatura. Una vez calcu-
ladas, las abundancias iénicas pueden ser obtenidas para cada i6n mediante las relaciones con los
parametros fisicos. La importancia de este método es la caracterizacion de la nebulosa mediante las

observaciones empleando directamente intensidades de lineas observadas, teniendo asi un enfoque
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Figura 3.1: Diagrama BPT donde se muestran las 33684 regiones HII que cuentan con mediciones

de AX5007, 6584A
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realista.

Para el método anterior se utiliz6 la libreria PyNeb (Luridiana et al.[2015|) desarrollada en python.
Esta paqueteria fue disenada para facilitar el analisis nebular mediante el método directo. Utiliza
diagnosticos de cocientes de intesidades de lineas para estimar la temperatura y la densidad ([OIII]
4363/5007 + 4959, [SII] 6731/6716, entre otros), de esta manera, permite calcular las abundancias
i6nicas y totales para una gran cantidad de elementos quimicos que son observados tipicamente en
nebulosas fotoionizada. El concepto central de PyNeb son los modelos internos de cada ién, los cuales
estan involucrados con las clases de Atom y RecAtom, asi mismo, la representacién del conjunto
de observaciones en UV, 6ptico o IR, las cudl se encuentra en la clase Observation, finalmente, los

diagndsticos utilizados estan inmersos de la clase Diagnostics.

PyNeb como herramienta, me permitié realizar una interfaz constituida por una clase que contiene
los métodos necesarios para la deteminacién de abundancias mediante el método directo, y a su vez la
estimacién de los errores. La estructura bésica de la interfaz es la siguiente: i) el primer método utiliza
la clase de Observation para leer las observaciones mediante uno o diversos ficheros. Dentro de este
método se realiza el desenrrojecimiento de las lineas, adicionalmente, realizd montecarlos alrededor
de las intensidades segtn el niimero deseado por el usuario, tomando en cuenta las incertidumbres
absolutas o relativas de la emisién de cada linea. De manera puntual, toma como limite inferior y
superior las incertidumbres de la intensidad y crea valores aleatorios en este intervalo. Cada uno
de estos valores serdn usados para realizar sus respectivos cocientes de lineas ii) se establecen los
datos atémicos con la posibilidad de cambiarlos segin el conjunto mas confiable por el usuario,
iii) se establecen los cocientes de lineas a utilizar; iv) se obtienen las condiciones fisicas mediante
una correlacion cruzada hasta converger a una solucion, dando asi los valores de temperatura de
bajo grado de ionizacién y de alto grado de ionizacién, y la densidad de azufre; v) se calculan las
abundancias iénicas, para esto se elige la temperatura a utilizar segiin el grado de ionizaciéon de

cada i6n; vi) por tltimo, se usan factores de correccién por ionizaciéon (ICF, por sus siglas en inglés)
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para determinar la abundancias total, el usuario puede utilizar el ICF por defecto o cambiarlo.
La motivacién inicial de esta interfaz es desarrollar un dataducto de abundancias quimicas con la
mayor cantidad de parametros variables, que sirva para la determinaciéon de parametros fisicos y
abundancias quimicas de una manera eficiente y personalizada para usuarios que cuenten ya con el

conocimiento tedrico del método.

Para dar una prueba del funcionamiento correcto de la interfaz, se tomé la compilacion de regiones
HII presentada en Marino et al.|(2013), trataron algunas de estas regiones mediante el método directo
y se presentan la abundancia de oxigeno para todas. Inicialmente, se filtré la muestra para dejar
solo las regiones HII que cuentan con todas las lineas necesarias para obtener las condiciones fisicas,
asi, la muestra tiene un total de 88 regiones HII, de las cuales se obtuvieron las abundancias totales

y se compard con las presentadas en el trabajo antes mencionado.

En la grafica[3.2]se puede ver una dispersion ~ 3 %, lo que nos permite afirmar que las abundancias
estimadas con el cédigo son fiables. El factor que puede estar involucrado en la dispersién, refiere a

una diferente seleccion de los datos atémicos.
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Figura 3.2: Abundancia de oxigeno para las regiones HII presentadas en|Marino et al.| (2013)). En el

eje abciso se muestra la abundancia obtenida con el cédigo desarrollado para este trabajo, mientras

que el eje ordenado muestra el cociente entre esta abundancia y la presentada en el articulo antes

mencionado, para cada regiéon HII de la muestra de 88 objetos descritos en esta seccion

3.3. HELIO14

La importacia de las lineas de recombinacién es la posibilidad de determinar el enrrojecimiento

a partir de ellas. Esto se debe a la baja dependencia que tienen los cocientes entre ellas de la

temperatura y densidad. Es posible obtener la temperatura electronica con el salto de Balmer si

se tienen espectros estelares bien modelados, esto debido a que dicha discontinuidad se muestra en

absorcion y méas del 50 % del continuo es estelar.

Las lineas de He II tienden a ser mucho méas débiles que las lienas de recombinacién de hidrégeno,
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sin embargo resultan ttiles al estar presentes en el espectro para determinar el enrojecimiento. Por
otro lado, las lineas de recombinacién de elementos pesados resultan menos ttiles para esto. Asi,
aunque sus intensidades sean ligeramente méas débiles que la intensidad de las lineas de recombina-
cién de elementos pesados, las lineas de He I resultan ser las mejores para determinar las condiciones
fisicas. La dependencias de la densidad es practicamente lineal, mientras que su dependencia con
la temperatura resulta una potencia de —«, variando ésta segtn la linea estudiada. Es importante
recalcar que el nivel metaestable 23S produce una dependencia adicional con la densidad y la pro-
fundidad éptica. Este nivel es estable tan solo 2.5 hrs antes de decaer radiativamente, produciendo

un efecto apreciable en la intensidad de las lineas de Hel.

Teoéricamente, son necesarias al menos cuatro lineas de Hel para determinar las condiciones fisicas,
como temperatura, densidad, y opacidad, sin embargo, el utilizar mas lineas nos permite tener una
mejor estimacion de los parametros fisicos, pues las dependencias con densidad, temperatura y

profundida 6ptica son débiles para la mayoria de los cocientes de lineas.

Para este trabajo, después de obtener los valores de los parametros fisicos y las abundancias
quimicas, principalmente de oxigeno, se utilizo el c6digo HELIO14, que es una versiéon actualizada
por Antonio Peimbert, de su cédigo presentado en [Peimbert et al.| (2012). Este cédigo fue disenado
para determinar la abundancias de helio considerando la intensidad de un maximo de 20 diferentes
lineas de helio. Para el calculo, toma en cuenta la temperatura, densidad y profundidad optica
de la linea de Hel \3889, y utiliza x? para determinar el mejor ajuste. Esta versién aventaja a su
predecesor presentada en el 2012 pues se hizo una revision para usar las dependencias de temperatura

correctas para las lineas de helio considerando la correccién de Porter et al.| (2013).
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Resultados

Para tener mejores calculos de los parametros fisicos y abundancias, seleccionamos las regiones HII
que consideramos tienen mejores observaciones (respecto a otras dentro de la muestra), lo que nos
da un filtro para la calidad de nuestros datos. Para ello utilizamos los cocientes de [OIII] 5007/4959
A y [NTI] 6548/6584 A, los cuales no son sensibles a las condiciones nebulares (Weidmann & Gamen
2011). Ambos cocientes han sido ampliamente estudiados y se sabe que tienen valores establecidos,
los cuales son muy cercanos a 3. En el caso del doblete de [OIII] el valor es de 3.01 y se ha observado
que cuando las lineas son débiles (I(4959)<10?), el cociente muestra una alta dispersiéon, mientras
que para lineas intensas (I1(4959)>10°) el cociente de vuelve débil debido al efecto de saturacién
(Acker et al[[1989). Por otra parte, para el doblete de [NII], el cociente 6548/6584 A tiene un valor
determinado de 2.95, encontrandose pequenas variaciones en su estudio, sin embargo, es importante
tener presente que la medicién de este doblete esta afectada por la cercania con Ha (Acker et al.

1089).

En la figura se presentan los cocientes mencionados anteriormente en unidades de logaritmo

natural. La grafica se encuentra centrada en cero, es decir, se dividié ambos cocientes entre el valor

o1
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Figura 4.1: Cociente de [OIII] 5007/4959 A y [NTI] 6548/6584 A en logaritmo natural y centrados
en cero. La grafica interna muestra una ampliacién para mostrar el intervalo de de observaciones

tomadas.
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tedrico respectivo, de esta manera el recuadro interior muestra los puntos que corresponden a las
observaciones que tomamos, las cuales son aquellas cuyos cocientes estan entre £0.1dex para [NII]

y £0.07dex para [OIII]. La muestra resultante contiene 2248 regiones HII.

4.1. Parametros fisicos

Las regiones HII en la nueva muestra se dividieron en dos zonas, baja y alta ionizacién. Se
obtuvo una temperatura con el cociente de [NII|I(5755)/(1(6548) + I(6584)) y [OIII] (1(4959) +
I1(5007))/1(4363), para las zonas mencionadas, respectivamente. Como se discutié en el capitulo
dos, los iones con niveles p?, p* y p* tiene una importante sensibilidad a la temperatura electrénica,
siendo N un ejemplo de estos iénes observados. Las mencionadas dos lineas nebulares y la auroral
de O son las més intensas de este elemento, y tienen una fuerte dependencia con la temperatura,
ésto a partir de una comparaciéon de los niveles energéticos de cada linea, es decir, la energia de
excitacion del nivel 1Sy, del cual se origina [OIII] A\4363, es de 5.35eV, mientras que la energia de
excitacién del nivel 1D, donde se origina A5007, es de 2.51eV, por lo que el cociente de estas lineas
nos permite tener informaciéon valiosa de la temperatura del gas. Una importante desventaja en
el uso de estos cocientes es que, tanto la linea [OIII] A4363 como [NII] A5755, tienden a ser muy
débiles, por lo que su deteccion se hace complicada, es por esto que las condiciones fisicas de muchas

regiones HII de la muesta, no pudieron ser obtenidas.

Para estimar la densidad contamos con las lineas del cociente de [SIT] 6716/6731A. Dicho cociente
es sensible a la densidad en un rango especifico (ver ﬁgura. Valores del cociente dentro de dicho
rango sensible (~ 0.5 — 1.3), permiten obtener una mejor determinacién de la densidad. Tomando
esto, se fij6 una densidad de 10 paticulas/cm? para aquellas regiones HII en las que el cociente de
azufre esta por debajo del rango de sensibilidad. Esto es posible bajo la suposiciéon de que las regiones

HII con cocientes de estas lineas de azufre bajo, se encuentran en el régimen de baja densidad,
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Figura 4.2: Densidad electronica adoptada para las 151 regiones HII. Fue obtenida a partir del
cociente de [SII], sin embargo, para algunas regiones se toma 10 particulas/cm® pues el cociente de
[SI]6716/6731A en estas regiones tiene un valor por debajo del limite de sensibilidad, por lo que

fueron tomadas en el regimen de baja densidad.

donde la estimacion de la temperatura electrénica jugara un papel mucho mas importante para la
determinacién de las abundancias, y un valor bajo de densidad no afectaran significativamente las

abundancias finales.

Una vez determinada la densidad electrénica con [SII], y las temperaturas electrénicas mediante
[OIII] y [NII], realizamos un filtro en la temperatura de [OIII]. Ya que la linea auroral de [OIII]
4363A es importante para la determinaciéon de T.[OIII] y en nuestra muestra es demasiado débil,
hacemos el filtro en T[OIII] de regiones HII tipicas, es asi que tomamos un rango entre 7000-

14000 K. Adicionalmente, usando la relacién de T.[NII] y T.[OIII], presentada en

& Contini| (2009)) obtenida a partir de modelos de fotoionizacién de regiones HII, hicimos un filtro

en la temperatura de T.[NII]; 8500-13000. Realizado este filtro, la muestra resultante es de 151

regiones. La densidad para las 151 regiones se muestra en la figura donde se puede observar
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que casi todas las regiones se encuentran en el régimen de baja densidad, teniendo solo una de ellas

una densidad muy elevada (~10500 particulas/cm?).

La figura |4.3| muestra los valores de T [OIII] y T.[NII] encontrados para las 151 regiones. En la
misma figura, se puede observar la relacién de Pérez-Montero & Contini (2009) y |Garnett (1992).
Para la estimacion de los errores en las determinaciones, se realizaron Monte Carlos, es decir, se
usaron las incertidumbres asociadas a las observaciones para establecer un intervalo para cada
linea medida en el cual se generaron 500 valores aleatorios, de esta manera, el procedimiento de
la determinacién de parametros fisicos y abundancias, se realiz6 utilizando estos valores aleatorios.
Al final, se ajusto una funcién gausiana para cada uno de los célculos (temperatura, adensidad,
abundancias i6nicas y totales) y se utiliz6 la desviacién estandar como error propagado. Se encontro
que a partir de 500 valores aleatorios para cada intesidad, ya no hay una variacion significativa de

los parametros fisicos y abundancias finales, asi como en los mismos errores.

Adicionalmente a lo trabajos mencionados, en |Berg et al. (2015) se muestra una relacién para las
temperaturas obtenidas con estos mismo iones, la cual fue obtenida para 8 regiones HII y muestra
que para bajas temperaturas la relacién va por debajo de la presentada en |Garnett| (1992), mientras
que para altas temperaturas, esta va por arriba. De la misma forma, en [Esteban et al. (2009) se
presenta una muestra de 14 regiones HII extragalacticas en las que se describe que la relacién entre
la temperatura obtenida a partir de [NII] es lineal con la temperatura obtenida con [OIII]. Esta
relacién es importante pues se ha determinadio por otros autores, por ejemplo, (Garnett |(1992),
que los iones de bajo grado de ionizacién, estan pesados por la temperatura electrénica obtenida
por lineas de iones como O" y N7, sin embargo puede ser funcién de la temperatura obtenida
con O1T, siendo esta relacién muy estrecha, con una pequena dependencia de propiedades como
el parametro de ionizacién o la temperatura efectiva de las estrellas ionizantes. En otras palabras,
ademas de ser funciéon una de la otra, establece una zona de bajo y alto grado de ionizacién dentro

de la nebulosa, aportando mediante las temperaturas una relacién entre ambas zonas. Aunque hay
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Figura 4.3: Temperatura electrénica de [OIII] contra la temperatura de [NIII] estimadas par alas 151

regiones. La linea punteada (—) corresponde a la relacén encontrada por Pérez-Montero & Continil

(2009) mediante modelos de fotoionizacién de regiones HII. Mientras que la linea guién-punto (-.)

corresponde a la relacién de (1992).
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algunos puntos en la grafica que caen en las relaciones mencionadas, la mayoria de ellas no

siguen estas tendencias, por lo que esas seran estimaciones poco confiables.

Por otro lado, la fisica atomica es importante para la determinaciéon de los pardmetros fisicos,
algunos factores dentro de la misma pueden tener un impacto dentro la estimacién de temperatura y
densidad. Por ejemplo, cambios dentro de los coeficientes de Einstein o los esfuerzos colisionales para
alguna transicién podrian ser considerados en la estimacion de las incertidumbres de las condiciones
fisicas (Berg et al.|2015)). Varios estudios fisicos y estadisticos se han hecho alrededor de estos cam-
bios. En |Mendoza & Bautistal (2014)) se realizaron diferentes pruebas con nuevos conjuntos de datos
colisionales para algunas lineas prohibidas de [OII], [OIII], [SII], [SIII], [NII] y [ArIII], los cuales se
compararon con otros conjuntos de esfuerzos colisionales efectivos de hace dos décadas, encontrando
una consistencia estadistica entre los conjuntos de datos alrededor del 20-30 %, atribuyéndola a una
dispersion inherente a las transiciones prohibidas debida a factores como correcciones relativistas.
Asi mismo, encontraron que a excepciéon de [SII], la dispersién de la temperatura obtenida con
diferentes lineas es menor al 10 %. Un trabajo en la misma direccién fue realizado por Juan de Dios
& Rodriguez| (2017), donde se obtuvieron los parametros fisicos, abundancias iénicas y totales de
36 Nebulosas Planetarias y 8 regiones HII, utilizando 52 conjuntos de datos atomicos para realizar
67184640 combinaciones, encontrando una variacién entre 0.2 — 0.3 dex para la determinacién a
baja densidad electrénica con lineas de [SII], [OII] y [CIIII], y 0.8 dex para la densidad de [ArIV].
Encontraron que para la temperatura electrénica de [OIII] y [NII] el incremento es funcién de la
densidad promedio, existiendo una variacién de minima para baja densidad y 20 % en T [OIII] y
un factor de dos para T[NII] para densidades mayores. Para este trabajo se utiliz6 el conjunto por

defecto de datos atomicos en PyNeb, estos son presentados en la tabla
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Tabla 4.1: Datos atémicos utilizados en este trabajo.

Ton Probabilidades de transiciéon Fuerzas colisionales
Nt Wiese et a1.7(1996)7,Galavis et al.7(1997) Taya17(2011)

Ot |Wiese et al| (1996), Pradhan et al.| (2006) Tayal| (2007))

0%+ Wiese et al.| (1996) Aggarwal & Keenan (1999)
St Mendoza & Zeippen (1982) Tayal & Zatsarinny| (2010))
C1t+ Mendoza, (1983)) Butler & Zeippen (1989)

4.2. Abundancias ionicas

Una vez estimadas las condiciones fisicas se determinaron las abundancias iénicas de los iones dis-
ponibles. Para ello se establecié un limite en el potencial de ionizacién, el cual fue de 15 eV, debido
a que los iones de bajo grado de ionizacién tienen un potencial por debajo del mencionado. Asi se
eligié automaticamente la temperatura mas apropiada para cada i6n, T.[NII] para los iones de bajo
grado de ionizacion y T.[OIIl] para los iones de alto grado. Para obtener las abundancias i6nicas
es necesaria la intensidad observada correspondiente al i6n estudiando, asi como la emisién por
unidad de volumen. La emisividad es funcién de la temperatura y densidad, teniendo una variacion
exponencial con la primera y una relacién lineal con la segunda para las lineas colisionalmente exci-
tadas. Para obtener la emisividad es necesario resolver un sistema de ecuaciones que corresponden

al atomo de n-niveles, segtin el i6n estudiado.

La abundancia iénica de una especie X * esta dada por:

n(X+) I(N) e(HB)
n(i) ~ T(8) <) 4.1)

donde ¢ representa el grado de ionizacion y € la emisividad. De esta forma, para un mismo ién con
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Figura 4.4: Abundancia i6nica de O**, obtenida a partir de T.[OIII] contra
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Figura 4.5: Abundancia de O" contra abundancia de S*, ambas obtenidas a partir de T.[NTI].

diferentes lineas de emision, se tiene la expresion siguiente:

n(X*H) > I(N) e(HB)

(i)~ 1) 5e(h) (4.2)

En la figura se presenta la determinacién de la abundacia i6nica de O y NT. Mientras que

la figura [4.5| y [4.6| representan las abundancias de ST y CIT, respectivamente.

4.3. Abundancias totales

Una vez obtenidas la abundancias iénicas, la abundancia total de un cierto elemento X, corres-
ponderda a la suma de las abundancias i6nicas disponibles para esa especie, tomando en cuenta las
que no han sido observadas. Para esta tarea es necesario seleccionar un factor de correcciéon de

ionizacién (IC'F, por sus siglas en inglés) adecuado, el cuél varia para cada ién, es decir, tiene como
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Figura 4.6: Igual que pero para C1TT.

utilidad sumar la contribucién de las abundancias iénicas que no fueron observadas por diferentes
factores, por ejemplo, el rango espectral o la intensidad de las lineas. De esta manera, hemos imple-
mentado diferentes ICF's segin las especies iénicas con las que no contamos. PyNeb fue disefiado
con funciones de IC'F, sin embargo, se ha decidido no utilizar esta opcién para tener un control
sobre los IC'F's disponibles en la interfaz, es decir, entre algunas otras cosas, poder ir actualizando
los IC'F para regiones fotoionizadas que van saliendo con cada nuevo trabajo o finalmente, tener

una gama mayor de los mismos.

Para el caso de oxigeno fue importante considerar un ICF' distinto de 1, ya que varias regiones
presentan lineas de He™™, es decir, debido a la similitud del potencial de ionizacién entre O+
(54.9 eV) y Het (54.4 eV), esperamos que haya una contribucién de las lineas del i6n O3*. Por
otro lado, el potencial de ionizacién de O° (13.62¢V) es muy similar al potencial de ionizacién de

HC (13.59eV), considerando que en las regiones HII se generan fotones con energia suficiente para
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mantener totalmente ionizado el hidrogeno, se sigue que el oxigeno también lo estara (Peimbert &
1969). Una vez explicado lo anterior, la abundancia total de oxigeno fue obtenida haciendo

uso del ICF presentado en (Delgado-Inglada et al.|[2014), el cual tiene la siguiente forma:

0.08v + 0.0061/2

ICF + ++\ —
logICF(OT +0™7) = =50,

(4.3)

donde v = Hef[i% es el grado de ionizacion de helio. Esta representacion del IC'F para oxigeno no
ajusta para v > 0.95. Para aquellos casos donde lo sea, el IC'F' se hace muy grande y la abundancia

de oxigeno se hace incierta.
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Figura 4.7: Abundancia total de oxigeno en unidades de 12 + loglO(X/H) contra temperatura

electrénica de [OIII] en K.

Sabemos de la funcién de enfriamiento de lo metales, que son enfriadores eficientes del gas de la
region fotoionizada, asi, mayor abundancia de estos genera un enfriamiento en el gas, por lo que una
pendiente negativa es esperada para relacion temperatura contra abundancia de oxigeno. Esquemas

de lo anterior se pueden observar en trabajos presentados por otros autores, por ejemplo, en [Esteban
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et al. (2017) se observa claramente esta pendiente negativa para valores de oxigeno entre 8 y 8.6
dex. La figura [4.7] muestra la abundancia quimica total de oxigeno contra la temperatura de alto
grado de ionizacion de las 151 regiones de la muestra. En dicha figura, la correlacién engativa esta
presente, sin embargo, podemos observar algunos puntos que cuentan con una metalicidad elevada
(> 9 dex) y otros muy baja metalicidad (< 7 dex). Estas regiones tienen una determinacién de

abundancia de oxigeno poco confiable, pues estan fuera de los rangos vistos en regiones HII.

Para obtener la abundancia total de nitrégeno fue necesario incorporar la aportaciéon de N*TT,
para esto, se utilizé el IC'F propuesto en Peimbert & Costero| (1969), valido al considerar que el
potencial de ionizacién de N1 es similar al de O™, asi, la expresién para obtener la abundacia total
de nitrégeno es:

n(N)

B S +
(D ICF(N')

Asi mismo, para las regiones HII que cuentan con una contribucion de Hell se utiliz6 un ICF

n(N*) ln<o+> - n<o++>] n(N*) )

n(HT) n(07) n(H*)’

alternativo, presentado en |Delgado-Inglada et al.| (2014]):
logICF(Nt/O") = —0.16w(1 + logv) (4.5)

++ . . .z ’ . .z .
donde w = # es el grado de ionizacién de oxigeno y v tiene la expresién antes mencionada,

v es el grado de ionizacién de helio.

En la figura se muestra la relaciéon de oxigeno y nitrogeno, la cual indica una inclinacién con
pendiente positiva. En (Castellanos et al.| (2002) se muestra una relacién de estas dos abundancias
para 4 regiones HII, en la cual se observa una pendiente positiva como la obtenida en este trabajo.
El nitrégeno tiene una produccién prioritaria, se forma en estrellas masivas y no tiene dependencia
de la cantidad previa de oxigeno almacenado en las estrellas, es asi que este se va creando a la par
que el oxigeno, por lo que una correlacién positiva muy marcada es esperada. Si bien en la grafica

[4.8 se observa esta relacién, no es tan marcada como la esperada.

Para la abundancia total cloro, puesto que éste presenta varios estados de ionizacion, es dificil
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Figura 4.8: Abundancia total de oxigeno contra abundancia total de nitrégeno, ambas en unidades

de 12 + logl0(X /H)

tener buenas observaciones de todos ellos. En este trabajo solo se conté con las lineas de CI[III]

AN5517,5537 A, por lo que se hace necesario implementar un JCF que contemple los iones de C1T y

CI3t, asi, la relacién utilizada fue tomada de Delgado-Inglada et al. (2014). Los IC'F's presentados

en el trabajo citado corresponden a modelos de Nebulosas Planetarias, sin embargo son vélidos

para gradis de ionizacién entre poco mas de 0.0 y 0.9 para NPs. Nuestras fracciones de oxigeno se

encuentran entre estos limites, como se puede ver en la figura [£.9] Asi, la relacién para el ICF de

cloro queda:

siendo

n n(OF) - n(O++H) n(CIt+
n((%) - 1cp(cr+)™O T)L(}()O : T(f(lﬁ)), (4.6)

O++ 0217797
ICF(CIT) = [4.1621 [1 - (n(Of)(—i- n(g)"“*‘)) ” : (4.7)
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Figura 4.9: Grado de ionizacion O"*/(O"* + O%). El intervalo donde se encuentran hace valido el

uso del ICF(C1**) presentado en Delgado-Inglada et al.| (2014)).

Como se puede observar en la figura hay una gran dispersién de la muestra.

Finalmente, también fue calculada la abundancia de azufre. Como solo se observaron lineas de ST
es neceserio hacer una consideracién para las lineas de azufre que tipicamente son observadas. La fi-
gura[d.5lmuestra una tendencia muy parecida a la relacién encontrada con modelos de fotoionizacién

presentada en |[Stasinskal (1978)), en el cual se propone un ICF de azufre:

(O* +0++)

ICF(St) = oF ,

(4.8)

para estrellas muy calientes, es decir, desde un punto de vista observacional, para (I(4959) +

I1(5007))/(1(3726) + 1(3729)) > 10. Mientras que para los otros casos, se propone:

o++o++>2

=7 (4.9)

ICF(ST) =04 (

El azufre es un elemento alfa que tipicamente se produce en estrellas masivas, en paralelo a la

produccién de oxigeno (Woosley & Weaver||1995)). En [Berg et al. (2015) se muestra una relacién
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Figura 4.10: Abundancia de total de cloro en el eje ordenado. En unidades de 12 + logl10(X /H)

de oxigeno y azufre que presenta una tendencia aplanada con una dispersién de 0.08 dex. Como se

puede ver en la figure no se encuentra una tendencia constante, sino un incremento del azufre

con el aumento del oxigeno

4.4.

Abundancia de helio

Una vez estimados los parametros fisicos y la abundancia quimicas, se generaron los archivos de

entrada para HELIO14. Las variables de entrada que el c6digo necesita son: temperatura de [OII]

y [OIII], pesada por la fraccién de OF y O**, respectivamente. Ya que no contamos con lineas de

[OII] que nos permitieran determinar T.[OII], ésta se obtuvo mediante la relacién presentada en

Peimbert et al.| (2002)), en el cual se utilizan los modelos de fotoionizacién de |Stasinskal (1990) para

obtener una relaciéon de temperatura de oxigeno de bajo grado de ionizacién mediante el valor de
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Figura 4.11: Abundancia total de oxigeno contra abundancia total de azufre, ambas en unidades de
12 + logl0(X /H)
la temperatura de alta ionizacién. La relacion usada es:

T[OII] = 2430 + T[OIII](1.031 — T[OIII]/54350), (4.10)

la cual no es lineal (figura|4.12)), y se espera una mayor temperatura de T[OII] para temperaturas
bajas, mientras que T[OIII] tiende a ser mayor que T[OII] para altas temperaturas. Estas tempe-

raturas son necesarias para que HELIO14 estime la temperatura promedio y por tanto la t2, segiin

las ecuaciones presentadas en Peimbert & Costero| (1969).

Finalmente, para obtener la abundancia de helio es necesario considerar un conjunto de elementos
que permitan una buena determinacién. Algunos de ellos son: conocer los coeficientes de recombi-
nacién para las lineas de helio e hidrégeno, tener una estimacién del efecto de la profundidad 6ptica
en las lineas de He I y la contribucién de la excitacién colisional a la intensidad de las lineas de

helio. HELIO14 toma estos elementos y obtiene valores para la temperatura electrénica por lineas
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Figura 4.12: Relacién de temperaturas encontrada con modelos de fotoionizacién de|Stasinska) (1990)

(linea solida). La linea punteada corresponde a la relacién de (1992).

de recombinacién de helio, la abundancia iénica de He™, la profundidad éptica, entre otros. Toma

los coeficientes de recombinacion de |Storey & Hummer| (1995)) para HI, y Porter et al. (2013) para

Hel. De la misma forma, toma la contribucién colisional de [Sawey & Berrington| (1993) y Kingdon|

& Ferland| (1995)). Asi mismo, el cddigo tiene como variables de entrada la intensidad de 20 dife-

rentes lineas de helio: A\ 2945, 3188, 3614, 3819, 3889, 3965, 4026, 4121, 4388, 4438, 4471, 4713,
4922, 5016, 5048, 5876, 6678, 7065, 7281, 9464 A. De las lineas mencionadas, en regiones HII de
CALIFA solo se cuenta con 9 de estas lineas, las cuales son: A\ 3819, 3889, 3965, 4026, 4471, 4713,
4922, 5876, 6678 A. Las 4 lineas mds sensibles a la profundidad 6ptica son: A\ 3188, 3889, 4713
y 7065 A, siendo que la intensidad de las dos primeras decrece con el aumento de la profundidad

Optica, mientras que las tltimas dos tienen un incremento en su intensidad si hay un incremento
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de la profundidad éptica. Por esta razén, tener malas mediciones de estas cuatro lineas afectara
significativamente nuestra determinacién de la profundidad éptica, atin mas, el no tener mediciones
de algunas de ellas, como es nuestro caso, donde no tenemos intensidad medida en CALIFA de A\
3188 y 7065 A provocara un sesgo importante en nuestras determinaciones. En [Peimbert| (2003) se
muestra que el calculo de diferentes profundidades 6pticas, una con el primer par de lineas y otra
con el segundo par de lineas, puede significar que la regiéon estudiada no cumple con una geometria
esférica, la cual es usada en los modelos para establecer los coeficientes de recombinaciéon de helio.
Dado lo anterior, establece que una buena aproximacion para la determinacién de la abundancia
iénica de helio, viene de asumir que el incremento de la intesidades de linea de A\ 4713, 7065, 4471
y 5876 A corresponden a un mismo valor de la profundidad éptica asi, una buena determinacién
de la abundancia iénica de helio se puede efectuar con nueve lineas que no requieren de un valor
de profundidad éptica elevado para ser consistente con la abundancia iénica (AX 3614, 3819, 4388,

4471, 4713, 4922, 5876, 6678 y 7065 A).

En la figura se muestran los valores obtenidos de la profundidad éptica, Ya que no todas las
regiones contaban con lineas de helio, solo se ha podido determinar para 114 regiones. Finalmente,
en la figura se presenta la abundancia de helio obtenida, contra la abundancia de oxigeno

estimada previamente con Pyneb

Es importante considerar que existen varias fuentes de error para la determinacién de la abundan-
cia de helio. La que mayor fuente de error produce esta dada por la incertidumbre en la estimacion
de la profundidad éptica en Hel A3889A. Esto es al considerar los efectos de autoabsorcién del nivel
23S, que afectan directamente la determinacién de la abundancia de helio por transiciones entre
tripletes, sin afectar las transiciones entre singuletes. La opacidad de la linea de Hel A5016A tam-
bién introduce un error adicional, pues HELIO14 no considera la autoabsorcién del nivel 2'S, sin
embargo, nuestra muestra no cuenta con la intensidad de esta linea de Hel, atin asi es importante

tener presente su aportacién. Adicionalmente, la linea de A3889A esta altamente contaminada con
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Figura 4.13: Profundidad éptica obtenida con HELIO14 mediante siete lineas de helio con las que

cuenta CALIFA de las nueve que se presentan en |[Peimbert| (2003).

la linea de hidrégeno HI (HS8), por lo que fue separada de las misma, restando el 10 % de la inten-
sidad de Hp. Existe, aunque en menor medida, una cosideracién adicional para la determinacién
de las abundancias. Esta fuente de error esta dada por la estructura de los objetos estudiados, la
cual podria proveer de nueva luz de los objetos. Tipicamente, en los modelos fisicos de las regiones
HII, la geometria de las mismas juega un papel importante (Vilchez|2008). Otro factor importante
a considerar viene dado por la estructura de ionizacién que se ha elegido para determinar la tempe-
ratura en la nebulosa. Tipicamente las variaciones de temperatura son despreciadas, asumiendose
una temperatura de T [OIII] para la regién de alto grado de ionizacién, donde se forman las lineas
de recombinacién de He I usadas para la determiancion de la abundancia de helio. Asi mismo, la
implementacién de otros formalismos pueden ayudad a mejorar la determinacién de la abundancia
de oxigeno, por ejemplo, no considerar la deplecion del oxigeno en los granos de polvo provoca una

subestimacién de la abundancia total de oxigeno. En varios trabajos se ha presentado este efecto,
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Figura 4.14: Abundancia de helio obtenida con HELIO14 contra abundancia de oxigeno obtenida a

partir de PyNeb.

el cual puede llegar a un factor de —0.12 4 0.04 dex (Espiritu et al. 2017)).

De la muestra final de 114 objetos, las regiones HII con grado de ionizacién (O*t+/(0OT + OT™)
pequetio (< —0.2) podrian estar afectadas por una cantidad de helio neutro, esto hace dificil la
determinacién de helio total. Asi, recuperando las regiones con O+ /(O% 4+ O™") mayor, nos que-
damos con 12 regiones, los puntos al extremo derecho de la figura sin embargo, dos de ellos
presenta una abundancia de He™ /HT inusualmente baja, muy por debajo de 0.06. Haciendo uso
de los 10 puntos con abundancia de helio por arriba de 0.06 se obtuvo la abundancia por masa de
helio y oxigeno, de esta manera obtenermos los valores de Y y Zp, esta tltima es la metalicidad

considerando solo oxigeno. Ahora bien, la relaciéon de Y y Zp es lineal, y sigue la forma:

AY

YP:Y_ZO TZO,

(4.11)

usando la pendiente ( AZZ ) encontrada en [Peimbert et al. (2016) de 3.3 £ 0.7, estimamos el helio
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Figura 4.15: Fraccién de oxigeno para las 24 regiones HII finales contra la abundancia de He™ /HT.

primordial (Y},) para cada punto. La estimacién es de Y}, = 0.240, de la cual no podemos determinar
la incertidumbre directamente ya que no hemos podido rescatar los errores en todas las abundancias
de helio y oxigeno, sin embargo, observando la dispersién de los datos podemos determinar un
limite inferior sobre la misma, a 1o es: £0.009, por lo que nos deja con una determinacién de

Y, = 0.240 + 0.009.
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Conclusiones

El objetivo del trabajo fue obtener las abundancias de helio de regiones HII en la muestra de
CALIFA, para ello se logré estimar los parametros fisicos, las abundancias iénicas y totales de una
muestra de 151 regiones. Dicha muestra se eligio mediante dos filtros, el primero en el cociente
de [NTI]6548/6584A y [OTIT]5007/4959A, aceptando una tolerancia en el valor teérico del 10% y
7%, respectivamente. Se realiz6 el segundo filtro sobre la temperatura T.[OIII], pues el problema
principal para el uso del método directo en la determinacién de las abundancias es la ausencia de
M363A, es asi que se tomaron solo las regiones con temperaturas tipicas de regiones HII entre
7000-15000 K. Dada la relacién presentada en [Pérez-Montero & Contini (2009)) esperamos que la
temperatura de T([NII] tenga una relacién més o menos lineal con T.[OIII], sin embargo nuestras
determinaciones no siguen esa relacion, siendo solo algunos puntos los que entran dentro de la
misma (ver figura . Por otro lado, dada la densidad electrénica promedio, mostrada en la figura
hemos podido establecer que la mayoria de las regiones HII se encuentran en el limite de baja

densidad, tenfendo valores de la misma entre poco menos de 10 a 300 particulas/cm?. 3.3 0.07

Las abundancias quimicas que fue posible obtener mediante PyNeb son: oxigeno, azufre, nitrogeno
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y cloro. Una revision para cada elemento permitié establecer que para todos los elementos hay una
correlacién positiva de su abundancia estimada con la de oxigeno. Fue posible obtener la abundancia
de He™ /HT con el cédigo HELIO14, sin embargo, fue dificil lograr una buena estimacién de los
errores de las abundancias para todas las regiones HII, asi como de la profundidad éptica 7(3889),
debido a la incertidumbre asociada a las intensidades de lineas. Es importante mencionar que se
encontraron regiones HII con lineas de Het™, sin embargo dada la naturaleza de las regiones HII,
seria importante tomar en cuenta que esta linea podria ser una contribucién estelar que viene desde
la sintesis de poblacién estelar en la reduccién de los datos. Adn asi es posible concluir que la

estimacién de la abundancia de He™/H™ es un buen limite inferior de la abundancia total de helio.

Para la realizacién de este trabajo, se hiz6é necesario el desarrollo de una objeto en python que
sistematizara la determinacién de abundancias quimicas usando PyNeb. Aunque es necesario el
desarrollo detallado del cdédigo para una posterior introduccién a la comunidad, probé ser funcional
no solo para el trabajo aqui expuesto. Como ejemplo de lo anterior, se lograron reproducir, con
una dispersién del 3 %, las abundancias de oxigeno presentadas en |[Marino et al.| (2013). Asi mismo,
se implemento para el desarrollo de otro trabajo en paralelo a esta tesis, el cual consistié en la
determiancién de las abundancias quimicas de azufre, cloro, argon, oxigeno, neén y nitrégeno de
NGC 346, la regién més brillante de la nube de Magallanes, obteniendo buenos resultados (ver

apéndice B)

Finalmente, las abundancias estimadas requieren de un analisis més sofisticado, por ejemplo, la
implementacion de correcciones en algunas, o todas las regiones HII estudiadas, por fluctuaciones
de temperatura. Asi mismo, se ha visto que el polvo puede provocar un importante sesgo a la
abundancia total de oxigeno, pues un porcentaje de este se encuentra ligado a las particulas de
polvo presente en ciertas partes de la nebulosa, una correccion de -0.12 £ 0.04 dex puede ser
necesaria (Espiritu et al. [2017). Aun asi, la determinaciéon presentada es una buena contribucién

al estudio de las abundancias quimicas de las regiones HII del catdlogo CALIFA, siendo un buen
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precedente que me ayudaria a realizar un estudio similar con otros catdlogos interesantes como lo
puede ser MaNGA, que cuenta con un rango espectral mas grande y un ntimero mayor de galaxias

(cerca de 10 000 objetos).

Es necesario realizar filtros mas fuertes sobre las observaciones, por ejemplo, muchas de las re-
giones no estan totalmente dentro del rango de formacién estelar segin las lineas de Kewley y
Kauffmann como se puede ver en la figura [3.1] También el uso de otros diagramas propuestos en
la literatura podrian servirnos como método de seleccion para las regiones fotoionizadas. Por otro
lado, explorar algunos otros cocientes importantes, como HB/Ha, del cual conocemos los valores
tedricos, mejorando asi la calidad de las intensidades en la muestra seleccionada. De manera general,
aunque las observaciones de CALIFA sea una gran muestra de regiones HII, dista mucho de ser 1til
para un tratamiento de abundancias quimicas mediante el método directo, débido a la calidad de
las observaciones y de la ausencia de lineas importantes para la determinacién de los parametros

fisicos, como la linea auroral de [OIIT]4363A.

Se ha analizado los puntos con grado de ionizacién de oxigeno OT* /(O + OT*) > —0.02,
con los cuales se ha hecho una determinacién de helio primordial, si bien las incertidumbres de la
abundancia de helio y de oxigeno no fueron determinadas para algunas regiones, se ha podido dar
un limite inferior a la incertidumbre del helio primordial con la dispersién de los datos utilizados,
asi el valor obtenido es de 0.240 &+ 0.008. Este valor es consistente con los valores encontrados por
otros autores (Izotov & Thuan| (1998), Luridianal (2003), |Aver et al. (2012)), [Peimbert et al. (2007)),
sin embargo, dista mucho ser competitivo por la falta de consideraciones al momento de obtener la

incertidumbre.
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Apéndice A

Parametros fisicos y abundancias

La muestra final estudiada cuenta con 24 regiones HII, para la cual se obtuvieron las condicio-
nes fisicas, abundancias iénicas y totales. Asi mismo, mediante la aplicacién de Monte Carlos se

estimaron los errores para cada una de las determinaciones antes mencionadas.

La primera columna de aca tabla, muestra el identificador de la regién HII. Las abundancias

totales de la tabla A.3 se encuentran en unidades de log;o(X/H) + 12.
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1D temp__ O3 temp_ O3_e temp_ N2 temp_N2_e densidad densidad__e

7 NGC3323-9 12054.8 186.025 10629.9 200.448 23.9503 0.751006
3 NGC3991-5 10444.4 302.655 9967.01 192.816 57.5188 0.862621
5 NGC3994-7 15398.5 453.363 9799.06 45.9772 67.0497 0.445394
1 NGC4470-3 8471.47 374.078 8172.94 48.0647 26.7222 0.501166
1 NGC4470-3 8471.47 297.038 8172.94 51.1621 26.7222 0.564524
2 NGC5402-4 13485.8 837.362 9210.58 173.497 14.7923 0.801188
2 NGC5402-4 13485.8 818.608 9210.58 184.596 14.7923 0.724585
2 NGC5425-4 15168.1 749.884 8749.48 383.831 50.4353 1.12313
1 NGC5630-3 10255.1 158.23 9496.68 62.5542 7.50151 0.514494
3 NGC5630-5 8057.77 216.789 9276.91 122.833 13.5514 0.681291
7 NGC5630-9 14135.1 301.905 10151.2 212.356 22.4271 0.860646
1 NGC5630-3 10255.1 113.697 9496.68 54.0205 7.50151 0.577987
3 NGC5630-5 8057.77 244.365 9276.91 115.235 13.5514 0.69308
0 NGC5731-2 8770.87 86.4996 8372.88 350.802 10 0
0 NGC6168-2 9055.59 376.439 10189.7 123.522 12.6896 0.513198
1 NGC6168-3 10654.5 479.265 8618.3 225.454 12.6896 0.54312
1 NGC6373-3 8177.94 618.763 8328.73 212.713 29.1691 0.868818
4 IC1151-6 13207.9 567.875 9393.24 245.429 31.84 0.79465
2 UGC00312-4 9602.95 33.5248 10637.9 80.0006 31.84 0.42891
0 1C2095-2 10624 29.2412 7846.31 246.257 7.50151 0.828772
0 UGC03995-2 10474.4 78.1464 12689.6 67.3662 440.7 2.4936
0 UGC05358-2 8624.14 417.059 11249.4 292.283 21.4658 1.12601
0 UGC10796-2 9191.5 210.421 11898.3 425.102 10 0
0 UGC4423-2 9771.6 35.8173 10016.1 109.34 52.6938 1.01753

Tabla A.1: Parametros fisicos de las 36 regiones HII
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APENDICE A.
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1D abund__ CIH abund_ CIH_ e abund_ NH abund_ NH_ e abund_ OH abund__OH_ e abund_ SH abund__SH_ e

7 NGC3323-9 4.55097 0.0972669 6.92013 0.0242423 7.76201 0.028573 5.75347 0.0385402
3 NGC3991-5 4.53625 0.0619276 7.36626 0.0271376 8.30931 0.0351454 6.46547 0.042331

5 NGC3994-7 5.09079 0.0235676 7.61997 0.00813798 7.93461 0.0364044 6.12887 0.0140464
1 NGC4470-3 6.62131 0.0593885 7.75215 0.0230609 8.41105 0.0366974 6.53575 0.0445937
1 NGC4470-3 6.62233 0.0465432 7.80084 0.02219 8.41207 0.0388176 6.53575 0.0343216
2 NGC5402-4 5.10265 0.0541008 7.28967 0.0225384 7.61869 0.0629534 5.87166 0.0479219
2 NGC5402-4 5.10996 0.0547603 7.30734 0.022279 7.62599 0.0565148 5.87166 0.0459292
2 NGC5425-4 6.03245 0.0455188 6.80861 0.0492193 7.52284 0.0989189 5.47346 0.071212

1 NGC5630-3 5.40329 0.0187544 7.55553 0.0181219 8.34336 0.0261527 6.50004 0.0291006
3 NGC5630-5 5.84023 0.041137 7.39187 0.0384049 8.28201 0.0407733 6.51296 0.0647498
7 NGC5630-9 4.67962 0.029256 6.9273 0.0203479 7.74409 0.0473923 5.84421 0.0289342
1 NGC5630-3 5.40142 0.0136275 7.49529 0.015044 8.34149 0.0288936 6.50004 0.0291255
3 NGC5630-5 5.83752 0.0453148 7.31129 0.0362913 8.2793 0.0360898 6.51296 0.0736569
0 NGC5731-2 6.05824 0.0141944 7.783 0.0297779 8.67341 0.0403747 6.81008 0.0746082
0 NGC6168-2 6.48238 0.0591864 7.60266 0.0519371 8.14645 0.0438777 6.53874 0.081856

1 NGC6168-3 6.03948 0.0696741 7.38072 0.031071 8.01745 0.0452989 6.39109 0.0410088
1 NGC6373-3 5.64846 0.0993719 7.30055 0.0676826 8.46131 0.0719661 6.527 0.0958324
4 IC1151-6 6.09713 0.0660492 7.03516 0.0252636 7.62066 0.0542065 5.97707 0.0360752
2 UGC00312-4 5.14548 0.0246852 7.70253 0.0302162 8.52324 0.0100398 7.19549 0.0566169
0 1C2095-2 5.09487 0.00639142 7.3793 0.0266899 8.6503 0.0397209 6.88578 0.0395755
0 UGC03995-2 5.27203 0.0482913 8.61829 0.0459406 8.40423 0.011283 8.08818 0.0933896
0 UGC05358-2 5.6554 0.0727505 NaN 0 8.01554 0.057921 6.45821 0.107085

0 UGC10796-2 4.92673 0.0384396 7.09493 0.0436372 T.TTTLT 0.0386273 6.53448 0.0821916
0 UGC4423-2 5.72562 0.0554065 7.61881 0.0306587 8.67752 0.0162803 6.87327 0.055304

Tabla A.3: Abundancias totales de las 36 regiones HII



Apéndice B

NGC 346

Se tomo como referencia observaciones de NGC 346, realizadas con el espectrografo FORS1
del VLT en Melipal, Chile. Estas observaciones cuentan con 97 espectros de rendija larga con
tres diferentes posiciones empleadas para la observacion. A partir de esto, como autor menor, se
me asigndé un espectro que reune los mejores espectros antes mencionados. Haciendo uso de la
interfaz desarrollada para mi trabajo de tesis, estimé las condiciones fisicas de NGC346, asi como
las abundancias idnicas y totales de la misma, tanto para las 97 zonas, como para el espectro

sumado.

Los parametros fisicos se obtuvieron a partir de diferentes cocientes de lineas. Para la temperatura
de alto grado de ionizacién se utilizo el cociente de las lineas [OIII] AA4363, 5007, 4959A, mientras
que para la temperatura de bajo grado de ionizacién se empled el cociente de nitrégeno usando
las lineas de [NII] AA5755, 6584A. Por otra parte, la densidad electrénica se obtuvo a partir de los
cocientes de azufre y oxigeno usando las lineas de [SII] AA6731, 6716A y [OII] AA3726, 3729A que
tienen un fuerte dependencia de con la densidad. La densidad adoptada corresponde al promedio

entre las dos antes mencionadas. Es importante mencionar que la se obtuvo una densidad para la
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zona de alto grado de ionizacién con lineas de cloro, sin embargo, el error estimado es ~ 50 %,
por lo que se decidié solo emplear las mencionadas para la zona de bajo grado de ionizacién. Los

resultados se presentan en la tabla

Temperatura [K] Densidad [cm ™3]
Alta ionizacion Baja ionizacién
O 111 on NII on S1I

NGC346 12871+£98 124454464 10882£767 23.7+8.2 32421

Tabla B.1: Temperatura (T.) y densidad (n.) electrénicas para NGC 346 obtenidas con observa-
ciones del VLT. Las temperaturas corresponden a alto y bajo grado de ionizacién, mientras que
la densidad corresponde solo al bajo grado de ionziacion, la densidad electronica adoptada fue el

promedio de las presentadas con lineas de [OII] y [SII].

Una vez calculadas las condiciones fisicas, se obtuvo las abundancias iénicas, las cuales se presen-
tan en la tabla Para este trabajo se utilizé el formalismo de t? del que se habla en el capitulo

2 de esta tesis, sin embargo, yo no implemente la correccién.

Finalmente, estimé las abundancias totales para t> = 0, las cuales se pesentan en la tabla Para
la estimacién de las abundancias totales utilicé diferentes IC'F's. Para la abundancias de oxigeno

(Peimbert & Costero|[1969):

nH) () (-
Para la abundancia de nitrégeno (Peimbert & Costero|[1969):
n(N n(NT n(OTT) + n(OT) | n(N*t
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Ton 2 =0.0

N+ 5.8740.08
o* 7.41+0.09
O**  7.9340.01
Nett 7.2240.01
S+ 5.5540.03
Stt  6.1840.09
Artt  5.54+40.01
Art3  5.1140.01

CIt*  4.3740.02

Tabla B.2: Abundancias iénicas en unidades de log(X/H) + 12.

Para neén (Pérez-Montero et al.|2007)):

n(Ne n(Ne™™ n(OFT) + n(OT) | n(Net™
n((H)) = ICF(Ne™™) fl(Hﬂ) = [ ( n(zﬁﬂ( )1 7(1(H+))' (B.3)
Para azufre (Stasinskal/1978):
n(s) e USTT) 4+ n(ST)
() ICF(ST™ +8S™) n(IF)
_ w0t V] nst st o
~ \n(0%) + n(0+) n(HY) B4
Para argén (Pérez-Montero et al.[2007):
n(Ar) S+ e n(ArtT) + n(Ar?T)
n@) ICF(Ar°" + Ar™™) ()
3
= [0.928 + 0.364(1 — w) + ?'EOS) "(Ar:)(;; +7;<Ar ) (B.5)

siendo w = n(OTT)/n(OTF) + n(O™).
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Finalmente, para cloro (Delgado-Inglada et al.|2014):

n n(C1Ht n n(C1++
1 = rerinn [0 o [493] (46
n(C1H+ n n(CIH
= [4.162 — 4.1622u"*"] [1iw Q(CI;))] n((gﬁ) [ r(zgﬁ))]’ (B.6)

donde w es la misma que para el argén.

Realicé una comparacién de las abundancias obtenidas por diferentes autores en NGC 346 (ver
tabla , esto me permite concluir que las abundancias obtenidas son bastante cercanas a los
valores obtenidos en otros trabajos donde presentan valores de las abundancias con t? = 0 (Peim-
bert et al.| (2000), Aller et al.| (1979)), Dufour & Harlow (1977)). Como se puede observar, solo la
abundancia de azufre presenta un valor muy alejado con los comparados, sin embargo, esto puede

ser consecuencia de la mala implementacién del IC'EF o del ajuste que se hiz6 sobre las lineas de

[STI].

Elemento Este trabajo Peimbert et al. Aller Dufour & Harlow

O 8.05+0.04 8.07+0.04 8.09 8.06
N 6.50+0.04 6.44+0.06 6.45 6.56
Ne 7.33£0.04 7.22£0.06 7.60 7.33
S 5.72£0.09 6.50+0.10 6.25 6.43
Ar 5.701+0.01 5.74£0.10 5.85

Cl 5.37£0.09

Tabla B.3: Abundancias totales correspondientes a NGC 346. Comparacién con las presentadas en

Peimbert et al.| (2000), Aller et al.| (1979), |Dufour & Harlow| (1977) para el mismo objeto.
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