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RESUMEN

El presente trabajo se ha enfocado a determinar y entender las condiciones fisicas en una
variedad de objetos nebulares, prestando particular atenci6n al problema de la determi-
nacién de las abundancias quimicas. Para este fin, hemos utilizado métodos analiticos en
algunos casos, y modelos numéricos de fotolonizacion en otros. Fl objetivo general del
trabajo es proveer de una vision amplia de las herramientas teérico-observacionales que se
utilizan para la determinacion de la estructura de temperatura y densidad de las regiones
fotoionizadas, poniendo en evidencia posibles fuentes de errores sistematicos ¥ Sus conse-

cuencias para la determinacién de las abundancias quimicas, y proponiendo métodos para
corregirlos.

Los resultados principales de este trabajo estan listados a continuacion:

(a)

Se discute el problema de la discrepancia entre T,(C**) y T,(O**) en las nebulosas
planetarias, y se muestra como tal discrepancia implica probablemente la presencia de
fluctuaciones de temperatura. Debido a que la temperatura de O+ es muy afectada
por fluctuaciones de temperatura, se recomienda usar la temperatura de Ct* para
determinar la abundancia de carbono.

Presentamos dos nuevos métodos para determinar la temperatura electronica en ne-
bulosas planetarias, basados en la medicién de las intensidades de las lineas de He 1.
Las temperaturas que se obtienen a partir de estos métodos son menores que aque-
llas que se obtienen a partir de las lineas de [O 111}, implicando la presencia de
fluctuaciones espaciales de temperatura. Despreciando las fluctuaciones de tempera-
tura, se ubtienen valores sesgados de las abundancias quimicas. Determinamos las
abundancias en las nebulosas planetarias de tipo I de algunos de los elementos mas
importantes, tomando en cuenta las fluctuaciones de temperatura.

Presentamos modelos numéricos de las dos regiones H II extragalacticas gigantes
NGC 2363 y NGC 5461. Con el modelaje numérico, pretendemos acotar las carac-
teristicas principales de las nubes ionizadas (distribucién espacial del gas, estructura
de ionizacion y de temperatura) y de los ctimulos ionizantes (funcién inicial de masa,
historia de formacién estelar, edad). En ambos casos, mostramos que con modelos
numéricos calculados para el valor de metalicidad que se determina a partir de la
temperatura de [O III], no es posible reproducir el espectro de emisién observado, y
que para reproducir las restricciones mas robustas es necesario subir la metalicidad



de los modelos por un factor de 2. Esto constituye una fuerte indicacion en favor de
la presencia de fluctuaciones de temperatura.

(d) Para poder comparar los modelos numéricos con los datos observacionales. mostra-
mos la importancia de corregir las predicciones de los modelos por el sesgo introducido
por el tamafio finito de la rendija.



Parte 1

Aspectos tedricos



Capitulo 1

Introduccion

1.1 Conceptos generales sobre las nebulosas gaseosas

Las nebulosas gaseosas son una clase heterogénea de objetos astronémicos, constituidos
por nna fuente ionizante central rodeada por una nube de gas, y que se observan como
objetos brillantes extendidos. Desde ¢l punto de vista espectroscopico. la propiedad maés
importante gue caracteriza a las nebulosas gaseosas es la presencia de un espectro de lineas
de anision. El rango de condiciones fisicas en que se encuentran estos objetos permite
la formacion de lincas prohibidas, que en las condiciones de densidad de los laboratorios
terrestres 1o pueden ser observadas. Adewds de las lineas prohibidas, el espectro contiene
jas lineas de recombinacion de iones abundantes. Frecuenteiuente. ol espectro de emision
estd superpuesto al contimio estelar de las estrellas ionizantes.

Entre los objetos agrupados por estas caracteristicas, hay mucha diversidad en cuanto
a historias evolutivas, tamanos. estructuras y propiedades fisicas. Esta tesis coustituye un
ostudio de la estructura y de las propiedades fisicas de dos clases particnlares de nebulosas
gaseosas: las nehulosas planetarias y las regiones H L

En las nebulosas planetarias, la nube de gas es la envolvente expulsada de una estrella
evolucionada de masa intermedia, que se expande en ¢l medio interestelar con velocidades
que van de ~ 20 a ~ 850 km s~ (Loper 1999, y referencias ahi contenidas). Al mismo
tiempo. la estrella central evoluciona répidamente en el diagrama HR moviéndose hacla
tewmperaturas cfectivas cada vez mayores. a una luminosidad aproximadamente constante,
conu escalas de tieupo del orden de algunas decenas de miles de anos. ebido a su modo
de formacion. las nebulosas planetarias son objetos de evolucion rapida y de vida corta
¢l tiernpo de vida de una planetaria depende de [a evolucion de la estrella central y de la
dilncion del gas expulsado en ¢l medio interestelar. que termina llevando el briflo superficial
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por debajo de los limites observables.

Cuando el proceso de expulsion es simétrico, la nebulosa tiene una simetria esférica.
También son frecuentes los casos de nebulosas planetarias bipolares o asimétricas, en las
cuales la distribucion del gas queda determinada por los procesos de pérdida de masa
de la estrella y la interaccién del material expulsado con el medio interestelar. Cuando
una estrella evolucionada pasa por varios episodios de expulsién, en la nebulosa. planetaria
se observan distintas cdscaras de gas, provenientes de distintas capas de la estrella. En
estos casos, la observacién de la nebulosa permite recabar informacion relevante para la
comprensién de los procesos de evolucién estelar. La determinacién de las abundancias
quimicas en las nebulosas planetarias tiene por lo tanto una importancia primordial no
s6lo para el estudio de la fisica del medio interestelar, sino también para otras 4reas de la
investigacién astronémica, como la evolucién estelar y la evolucién quimica de las galaxias.

Las regiones H 11 son nubes de gas ionizado alrededor de zonas de formacién estelar
reciente. Las fuentes ionizantes de las regiones H 11 son principalmente estrellas jévenes y
masivas. Muchas de las razones para el estudio de las propiedades fisicas de las nebulosas
planetarias se aplican también a las regiones H 11. Sin embargo, las peculiaridades de estos
objetos permiten explorar una clase distinta de problemas. En primer lugar, el estudio
del espectro y la estructura de una region H 11 permite acotar algunas caracteristicas del
proceso de formacioén estelar, como el espectro de masa (funcién inicial de masa: IMF), la
tasa de formacion estelar (SFR), los eventos y circustancias que determinan la-aparicién-de - -
iifi ‘brote de formacién éé't‘e“lérr:ét_cﬁ. Adicionalmente, el estudio de las regiones H 11 permite
encontrar informacién sobre los procesos del medio interestelar en escalas de tiempo y de
espacio mucho mayores a las que se estudian en el caso de las nebulosas planetarias. Las
propiedades quimicas de las regiones H 11 también son muy distintas, ya que el gas de éstas
presenta la composicién quimica del medio interestelar en el momento presente, mientras
que en las nebulosas planetarias hay excesos de helio, carbono y niirdgeno -respecto al
medio interestelar dei cual se forman- debido a las reacciones nucleares que ocurren durante
la evolucién de la estrella progenitora. También las dificultades encontradas en el estudio
de las regiones I 11 son distintas a las que se enfrentan con las nebulosas planetarias: por
ejemplo, en muchos casos las fuentes ionizantes de las nebulosas planetarias pueden ser
excluidas de Jas observaciones por el hecho de ser puntiformes, mientras el espectro de una
regién H 11 extragalactica generalmente contiene una contribuciém estelar.

En este trabajo se estudian las condiciones fisicas en una variedad de objetos nebulares,
utilizando métodos semiempiricos en algunos casos, y el calcule de modelos numeéricos de
fotolonizacion en otros. La estructura de este trabajo es la signiente: en el Capitulo 2 seran
descritas brevemente las propiedades fisicas generales de las regiones fotoionizadas, y las
herramientas tedricas que se usan para su estudio. El Capitulo 3 resume el problema de
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las fluctuaciones de temperatura, y sus consecuencias en el estudio de las caracteristicas
de las regiones fotoionizadas.

El Capitulo 4 describe el c6digo de fotoionizacién y las fuentes ionizantes usados en el
modelaje numérico.

En el Capitulo 5 se describen las principales caracteristicas evolutivas de las nebulosas
planetarias, v los problemas tedricos encontrados en el estudio de estos objetos.

Los dos capitulos que siguen son ejemplos de aplicaciones de un analisis semiempirico
a un grupo de nebulosas planetarias galacticas. El Capitulo 6 discute sintéticamente el
problema de la determinacién de la abundancia de carbono en las nebulosas planetarias.
En este capi tulo se dan evidencias a favor de la presencia de fluctuaciones de temperatura
en una muestra amplia de nebulosas planetarias. Debido a que la temperatura de [O 111}
es muy afectada por fluctuaciones de temperatura, se recomienda usar la temperatura de
C*7, definida en este capitulo, para determinar la abundancia de carbono. El Apéndice D
contiene mas detalles sobre esta investigacion.

En el Capitulo 7 se describen dos nuevos métodos para la determinacion de las condi-
ciones fisicas (temperatura y densidad elecirénicas) en nebulosas planetarias. Analizando
una muestra de nebulosas planctarias de Tipo 1. se muestra como los valores de tempe-
ratura determinados con estos métodos implican la presencia de grandes fuctnaciones de
temperatura. Despreciando las fluctuaciones de temperatura, se obtienen valores sesgados
de las abundancias quimicas. Las abundancia de He y de los principales elementos pesados
sor determinadas tomando en cuenta las fluctuaciones de temperatura, y sc discuten las
implicaciones de los resultados para la evolncidn quimica de la vecindad solar, y los meca-
nismos de evolucion nuclear en las estrellas. Los detalles de este trabajo estan contenidos
en ol Apéndice E.

Las caracteristicas generales de las regiones H 11 son disentidas en el Capitulo 8. El Ca-
pitulo 9 describe el modelaje de la region H i1 extragaldctica de baja metalicidad NGC 2363,
y ¢l Capitulo 10 el de la regién H 1T extragalactica de alta metalicidad NGC 5461. Con
estos trabajos, buscanos reproducir algunas restricciones observacionales seleccionadas de
las dos regiones H 11, por medio de modelos numéricos de fotoionizacion. En ambos casos,
encontramos que para reproducir las restricciones observacionales mas robustas. es necesa-
rio suponer que la wetalicidad de la nube es superior a la que se determina a partir de la
temperatura de [O 1], ditieriendo de ésta por un factor de 2. Una vez imds, esto constituye
una fuerte indicacion en favor de la presencia de fluctuaciones de teruperatura. El wode-
Jaje numérico permite al mismo ticmpo acotar las cardcteristicas principales de las nubes
ionizadas (distribucion espacial del gas. estructura de ionizacion. ete.) v de los etinulos
ionizantes {funcion inicial de masa. historia de formacion estelar, etc.). Los Apéndices Fy
¢ describen los detalles del modelaje de NGC 2363,
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El capftulo final incluye una lista de los resultados obtenidos y de los problemas toda-
via por resolver. Entre las conclusiones mas importantes, destacamos: a) la importancia
de considerar a las fluctuaciones de temperatura en la determinacién de las abundancias
de las nebulosas ionizadas, y b) la importancia del calculo de modelos numéricos como
herramienta para el estudio de estos objetos.



Capitulo 2

Propiedades generales de las regiones
fotoionizadas

En este capitulo se describen las caracteristicas principales de las regiones fotoionizadas,
los mecanismos que determinan la formacién de un espectro de emisién, y los métodos
diagnosticos que se usan para determinar las propiedades fisicas de las regiones a partir de

los datos observacionales.

2.1 Fl equilibrio de fotoionizacién

En una nebulosa gascosa el flujo de fotones ionizantes emitidos por la fnente central de-
termmina la tasa de fotolonizaciones, para condiciones dadas de densidad y ahnundancias
quimicas. En condiciones estacionarias se establece un equilibrio entre fotoionizaciones y
recombinaciones, equilibrio que determina el grado de jonizacion en cada punto de la ne-
bulosa. Para el caso sencillo de una nebulosa de puro hidrogeuo. la ecuacion de equilibrio

de ionizacién se escribe de la siguiente forma:

(X5

x drd, .
/ A-'(HO){”-Q,,(HO}JV = N.Nya(H.T). (2.1)

0

donde Ay == 13.6 ¢V os la energla del unibral de fotoionizacion, J, es la intensidad mo-
nocromitica de radiacion. a, (1Y) es la seccion recta de fotolonizacion, N(HY. N,y N,
son las densidades de HO. ¢ y H™. y a(H®. T) es el coeficiente de recombinacion. El lado
izquicrdo de la ecuacién expresa la tasa de ionizaciones por unidad de voluten. y ¢l lado

derecho describe la tasa de recombinaciones por unidad de volumen.

13
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Ionizaciones La tasa de ionizaciones depende del flujo de fotones ionizantes en el punto
considerado, determinado por la forma y el flujo absoluto del espectro, y la posicién del
punto en la nebulosa. El flujo monocromatico incidente varia como funcién del radio de la
nebulosa, debido a los efectos de transporte y a la dilucién geométrica.

La seccién recta de fotoionizacion del hidrégeno toma su valor maximo en la frecuencia
de umbral, y disminuye para frecuencias mayores, de tal manera que los fotones de frecuen-
cia inmediatamente superior a la del umbral tienen la maxima probabilidad de absorcion,
y el espectro se endurece conforme aumenta la distancia de la fuente ionizante. Con cada
ionizacitn, el gas electrénico se calienta por una cantidad A(v — 1), v los electrones libres
generados se termalizan rapidamente, dando lugar a una distribucién maxwelliana de velo-
cidades. Como consecuencia del endurecimiento del espectro con el radio, la temperatura,
electrénica tiende a crecer hacia afuera.

En el caso de las nebulosas reales, la tasa de ionizaciones depende también de la presen-
cia de otros elementos que compiten con el hidrégeno en la absorcion de fotones ionizantes,
de tal manera que la estructura de ionizacién se puede determinar sélo resolviendo simul-
taneamente las ecuaciones de equilibrio para todos los iones presentes.

Si la nube de gas absorbe todos los fotones ionizantes emitidos por la fuente central,
se considera como limite externo de la nebulosa ionizada el punto en el cual se acaban los
fotones que ionizan el hidrogeno; este es el caso de una nebulosa acotada por radiacién.

. Alternativamente, si la nube de_gas no captura todos los fotones, y una. fraccion logra
escaparse, la nebulosa se dice acotada por materia o por densidad.

Recombinaciones La tasa de recombinaciones depende principalmente de las densidades
-ibnica y electrénica- en el punto considerado. Para el caso del hidrogeno, N, = Ny, y la
tasa de recombinaciones es aproximadamente proporcional al cuadrado de la densidad.
Inacién dan lugar a iones excitados. La cascada hacia cl cs
produce el espectro de recombinacién del ion recombinado.
En el caso idealizado de una nebulosa de densidad constante, el grado de ionizacién
disminuye hacia afuera porque la tasa de ionizaciones disminuye mas rapidamente que la

tasa de recombinaciones.

2.2 Formaciéon de lineas

La interaccién de la radiacién ionizante con el gas de una nebulosa gaseosa da origen a
un espectro de lineas de emision, cuyas caracteristicas dependen, entre otros factores, de
la distribucién en frecuencia de la radiacién ionizante, la distribucion geométrica del gas,
y su composicion quimica. Estos factores determinan también el tipo de equilibrio que
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se establece en el gas, asi como la estructura de temperatura y el grado de ionizacion del
mismo.

Se pueden clasificar 1as lineas observadas en el espectro de una nebulosa gaseosa en dos
categorias fundamentales: las lineas de recombinacién y las lineas excitadas colisionalmen-
te.

2.2.1 Lineas de recombinacioén

Las lineas de recombinacion se forman en la cascada de un eleciréon recombinante hacia
el estado base. La emisividad de una linea de recombinacion depende de la energia de
la transicién, y del producto entre la densidad electrénica y la densidad de los iones que
recombinandose dan origen a la linea. La emisividad en la transicion (nL) — (n'L’)
originada por la recombinacién Xl 4+ e~ 5 X7 esta dada entonces por la expresion:

o= I T
Ay
— p+l eff
= N(XP")Neay 7 i (2.2)
(Osterbrock 1989). El cocficiente de recombinacion efectiva. ﬂ:;{'f e expresa la probabi-
lidad que en la cascada of electron pase por la transicion del nivel atéomico (nf) al nivel
(n'L’) entre todos los caminos posibles. La emisividad de cada linca se puede expresar

también en funcidn de las probabilidades de transiciéon A,y e

Iy n-1

. ST . r

i = '“iﬂ_ L L "NULAHLJI’L" (23)
L=0L'=L+1

En equilibrio ternodinamico, la poblacion en los distintos niveles Ny r queda determinada
por la ecuacién de Boltzmann, y las cmisividades se pueden caleular de forma sencilla. En
un caso mas general, hay que considerar las desviaciones de las poblaciones de equilibrio,
que se pueden obtener solo resolviendo una matriz de cascada que periiite determinar
simultdncamente las poblaciones en todos los niveles. Debido a las densidades bajas que
caracterizan a las nebulosas gascosas. la poblacion de la mayorfa de los niveles atomicos
de interés esta fuera de equilibrio.

Integrando la ecuacion 2.3 sobre todo el volumeu de la nebulosa, pira obtener la inten-
sidad total emitida en la lmea considerada. se supone implicitamente que todos los fotones
emitidos en la cascada hacia el estado base se escapan de la nebulosa. Esta hipotesis es la-
mada Caso A, y deseribe nebulosas poco masivas, opticamente delgadas. La aproximacion
opuesta. de nebulosas Opticamente gruesas cn las lineas resonantes del hidrogeno. corres-

ponde al Caso B. El Caso B supone que todos los fotores de la serie de Lyman (' = 1)




16 CAPITULO 2 - PROPIEDADES GENERALES DE LAS REGIONES FOTOIONIZADAS

son reabsorbidos por algin otro 4tomo en las cercanias inmediatas del punto de emision, y
se pueden por lo tanto omitir de las ecuaciones de balance radiativo. Los valores de Ja se
encuentran tabulados para distintos valores de densidad y temperatura. El coeficiente de
recombinacion efectiva aiﬁ w1 depende de la temperatura aproximadamente como T,
con o 5 1. Esta dependencia se debe a que la seccion recta por absorcién de un electrén
libre es proporcional al inverso de la velocidad, y a que la distribucién de las velocidades
electrénicas es maxwelliana.

2.2.2 Lineas colisionales

Las lineas excitadas colisionalmente se forman por decaimiento radiativo de niveles excita-
dos por colisiones entre los iones y los electrones. La posibilidad de excitar colisionalmente
una transicién depende de como compara la energia del nivel excitado con la energia pro-
medio de los electrones, cuyas velocidades estan distribuidas maxwellianamente.

La seccidn recta para la excitacién colisional del nivel n del ion X7 para electrones de
velocidad v esta descrita por la signiente expresién:

R 90,n;v)
Cdrm2u? gy

Gon(0) >/ (2.4)

‘donde m-y v son-la masa-y-la velocidad-del-electrén; -go y-x-son-el peso estadistico y.la._ ..

energfa de excitacion del nivel n, y ©(0,n;v) es la fuerza de colision para la transicién
considerada, que es una funcién suave de » lejos de las resonancias. La tasa de excitaciones
colisionales por unidad de volumen del nivel 0 al nivel n se obtiene integrando la seccion
recta sobre toda la distribucion de velocidades, y multiplicando por las densidades iénica
y electronica:

N N(X{)gon = NN(XD) /000 vogn(v) fv)dy =

8.629 x 10~¢ Q(0, n)e—X/KT,
T1/2 4o

= N.N(XD) (2.5)
donde N{X() indica la densidad del ion X7 en el estado base.
_El proceso inverso son las desexcitaciones colisionales, cuya tasa es dada por la expre-
sion:
NN (XE)gn0 = NeN (XR)aon e/ (2.6)

n

Para calcular la emisividad de una linea excitada colisionalmente hay que tomar en cuen-
ta todos los procesos que excitan (excitaciones colisionales) y desexcitan (desexcitaciones
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colisionales y radiativas) el nivel. Aproximando el 4tomo con un sistema de dos niveles, en
condiciones de equilibrio se obtiene la ecuacion

NeN(X§)q0n = NeN(X7)ano + N{X3)} Ano, (2.7)
que se puede reescribir en términos del cociente de poblaciones:

-1
N{(X} A
N(Xa) ’;;) =Jmfy g Sn0 ) (2.8)
N(X 0) qno Neqno
Cuando N. — 00, los procesos colisionales dominan y se establece una distribucion de
Boltzmann:

N(X§) @ %
Para N, — 0, las desexcitaciones radiativas dominan sobre las colisionales, y cada excita-

N(X7Z) _gon _ gn ~Xx/KT (2.9)

cion colisional es seguida por la emision de un fotén. La densidad N, = Ago/qro para la
cual el segundo término en paréntesis se hace 1, y la tasa de desexcitaciones colisionales
iguala la tasa de decaimientos radiativos, es llamada densidad critica para la transicion
considerada.

2.3 Diagndsticos

Las intensidades observadas de las lineas pueden utilizarse para determinar las condiciones
fisicas del gas. Dado que las emisividades dependen de la temperatura y la densidad, en
principio todos los cocientes de lneas son funcion de las dos variables. Sin cmbargo, un
cociente de lineas cuya dependencia cou la densidad o la temperatura cs parecida, va a
depender muy poco de esa variable, permitiendo determinar la otra. En las secclones si-
puientes seran deseritos algunos de los métados, basados en este principio. mas cominmente
utilizados para determinar la temperatura v la densidad de las regiones fotoionizadas.

2.3.1 Determinaciéon de la temperatura

Uuo de los métodes mas ntilizados para determinar la temperatura electronica de una
region fotoionizada atiliza el cociente (I(/\ 4959) + (A 5007)3 (I(A4363). Estas lineas se
forman por excitacion colisional del |O IiI] (ver diagrama de niveles del |O 111}, Apéndice A).
En el limite de baja densidad. cada excitacion colisional es segnida por la emision de un

foton. y ¢l cociente de las intensidades estd dado por:

T(N4363) e Q0.1 Sy) Ais,1n,

T{X4959) + T(A5007) v QO Do) Argoop, + Arse 3P AKT
£ =
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7.73 exp[(3.20 x 10%)/T
14 4.5 x 10=4(N,/TV/2)

(2.10)

Gracias a la diferencia entre la energia de excitacién de los niveles 1Dy y 16y, v alas bajas
densidades que se encuentran en las regiones H II y nebulosas planetarias tipicas, este
cociente es muy sensible a la temperatura y permite su determinacion, sin necesidad de
conocer la densidad con mucha precision.

Otro método empirico para determinar la temperatura utiliza el cociente entre la
intensidad de una linea de recombinacién y la intensidad del continuo de recombina-
cién; por ejemplo, se puede usar el cociente entre la intensidad del salto de Balmer,
1(A3646—) — I(A3646+), que depende de ~ T~%/2, ¢ I(Hf), que depende de ~ T-091 A
esta temperatura se le llama temperatura de Balmer y se indica generalmente con T'(Ba,).
Anslogamente, la temperatura de Paschen es la temperatura que se obtlene del cociente
entre el salto de Paschen e I(HS).

En general se prefiere medir la temperatura con lineas excitadas colisionalmente, porque
éstas lineas son mucho més sensibles a la temperatura que las lineas de recombinacion.

2.3.2 Determinacién de la densidad

La densidad electrénica de una region fotoionizada puede ser determinada a partir del

c0c1ente de intensidad de dos lineas de un mismo lon, emitidas de dos niveles distintos.con-. .

“energia de excitacién pa.rec1da Los cocientes que mas se usan son [O IT) I{A 3729) /I(A 3726)
y [S IT] I(A6731)/I(A6716) (Apéndice B). Las poblaciones relativas de los dos niveles
dependen del rango de densidades considerado. Para densidades inferiores a la densidad
critica, las desexcitaciones colisionales son despreciables y el cociente entre las intensidades
es el cociente de los pesos estadisticos, ya que los dos niveles tienen la misma energia de
excitacion. A densidades muy altas, las poblaciones de log niveles estan distribuidas de
acuerdo a la ecuacién de Boltzmann, y las emisividades dependen del producto ente la
poblaci6n del nivel y el coeficiente de decaimiento A, /. Para densidades intermedias,
se da una transicion monoténica entre los dos regimenes, de tal manera que en este rango
de densidades el cociente de lineas observado puede ser usado para determinar la densidad
de la regién emisora. Para densidades muy altas o muy bajas, la medicién del cociente
otorga sélo limites inferiores o superiores, respectivamente, al valor de la densidad.

2.4 Determinacion de las abundancias quimicas

Las abundancias quimicas pueden determinarse con modelos numeéricos o métodos empfri-
cos. Esquematicamente, los métodos empiricos se basan en la idea siguiente: las intensida-
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des de las lineas de cualquier ion dependen de manera conocida de la abundancia del ion
y de las condiciones fisicas del gas. La medicion de los cocientes de intensidad respecto a
H3, junto con la determinacién de las condiciones fisicas, permiten entonces determinar la
abundancia del ion emisor respecto a H™. Para una linea de recombinacién:

) ey

I(HE) — [, i(HBAV
4861 [, NeN(XPHY) ofHI (N T)dV

X JoNNHY) oo ff(HB,T)dV

4861 N(XP+1y aeff(\,T.)

~ "X N(HY) afF(HB T (211)

donde se estan suponiendo las densidades constantes en el volumen considerado, y se con-
sideran valores promedio de los coeficientes de recombinacién. Bajo estas suposiciones, el
cociente entre la abundancia del ion X?*! y la de H* se puede aproximar con la expresion:

N(x»Yy I\ aT(HBT.) X

a 212
N(H*) I(HR3) asff(\.T.) 48617 (2.12)
Analogamente, para una linea colisional:
N(XP? I{\) 3(H3
(Xr=) 1) J(HD) 2.13)

N(HY) T I{HP) ()

donde el caleulo de las emisividades requicre tomar en cuenta todos los procesos que inter-
vienen en poblar y despoblar el nivel.

Si todos los estadios de ionizacion de un clemento dan Iugar a lineas observables, la
abundancia del eleniento se obticne simplemente sumando las abundancias de los distintos
iones. En caso contrario. es necesario hacer hipotesis acerca de la distribucion del clemento
en sus distintos grados de ionizacion. multiplicando las abundancias de los iones observados

por oportunos factores de correccion.

2.4.1 Fuentes de incertidumbre en la determinacidén de las abundancias
quimicas

Intensidad de las lineas

Fl error en la determinacion de la intensidad de las lineas repercute en un error en las
abundancias. Para las lineas mas brillantes. los errores tipicos son del orden del 3%. El

error porcentual es mas alto para las lineas déhiles.
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Factores de correccién

Los factores de correccion se basan en estimaciones de la estructura de ionizacién de la re-
gion. Estas estimaciones pueden basarse en modelos numéricos o en observaciones directas
de otras regiones, para las cuales se disponga de datos mas detallados.

Condiciones fisicas del gas nebular

Errores en la determinacién de la densidad y la temperatura del gas pueden causar errores
en la determinacion de las abundancias quimicas. Este tipo de errores puede deberse a
incertidumbres en los parametros atémicos, y a escasa sensibilidad o mala calibracion del
método de diagnoéstico usado, como se ilustrara en los parrafos siguientes.

Temperatura Este tipo de errores afecta sobre todo a las abundancias determinadas
por medio de lineas excitadas colisionalmente. Dado que todas las lineas de recombinacién
tienen aproximadamente la misma dependencia con la temperatura, los cocientes respecto
a Hf dependen de la temperatura s6lo de manera muy débil. En cambio, las lineas colisio-
nales dependen exponencialmente de la temperatura, de manera tal que los errores en T,
se amplifican en las abundancias.

Densidad En la ‘mayoria de los _casos, los errores en la densidad no afectan a.la.

determinacion de abundancias cuando se usan lineas de recombinacion. En el caso de las
abundancias determinadas a partir de lineas excitadas colisionalmente, los errores en la
densidad pueden afectar solo en proximidad de la densidad critica para desexcitaciones
colisionales. Subestimar o sobreestimar la densidad en este rango, leva a subestimar o
sobreestimar la importancia de las desexcitaciones colisionales, alterando la determinacion
de abundancias. En regiones H 11 normalmente las desexcitaciones colisionales no son muy

importantes, debido a los valores bajos de la densidad nebular.



Capitulo 3

Las fluctuaciones de temperatura

3.1 Introduccién

A 1o largo del Capitulo 2, hemos hablado de la temperatura electrénica T, suponiendo
implicitamente que se pueda definir un valor de T, representativo de toda la regién, o, de
mancra equivalente, que la temperatura sea constante en la region. En este capitulo seran
descritas algunas de las consceuencias tedricas que derivan de abandonar esta hipdtesis.
Hay muchas razones para suponer inhomogeueidades en fa estructura de temperatura
de una region fotoionizada, Ain en el caso mas sencillo de una region estatica, esféricamen-
te simétrica, con densidad constante v abundancias homogéncas, la temperatura nnestra
variaciones radiales alrededor de un valor prowedio, originadas por el endurecimiento del
campo de radiaciou a Jo largo del radio, y por el agotamicuto de os fotones lonizantes en
las fronteras externas de la region. En una nebulosa real, existen muchas mas causas de
inhomogeneidades: asimetrias y ‘o no estacionariedad en el campo de radiacion, inhono-
gencidades quimicas, Buctuaciones de densidad. deposicion de energia mecanica causada
par vientos cstelares o explosiones de supernova, para mencionar solo algunas. En todos
estos casos. es de esperarse que la temperatura electronica sufra fluctuaciones espaciales
alrededor de un valor promedio. En las secciones siguicutes veremos qué consecuencias

tienen las fAnctuaciones sobre los diagnosticos efectuados con las linecas de emision.

3.1.1 Definiciones

Definimos la temperatura promedio de nna region por medio de la siguiente expreston:

e NNT.AY "
O NNV g
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i.e. la temperatura electrénica pesada en todo el volumen de la regién por el producto
entre las densidades i6nica y electrénica. Esta medida depende de la distribucién espacial
del ion considerado.

Andlogamente, se puede definir una temperatura cuadrética media en la region con la
expresion:
_ fv NN, T2V

T2 =V e
722 Sy NeNydv

(3.2)

Las fluctuaciones de temperatura se miden con el parametro adimensional #?, definido por
la expresion: '

o _ @H-TF
5
Sy NeN(TZ - Tav
B T [, NeNjdv
Sy NeNi(T. — Tp)2dV (33)
1§ [, NeNdv 7 '

(Peimbert 1967).

Idealmente, para determinar 2 observacionalmente, habria que conocer el valor de 7
en {640 el volumen de la region—En-la-practica,-t% se puede estimar de manera aproximada
a partir de mediciones de cocientes de lineas. o

En el limite de baja densidad, el flujo total recibido en una linea excitada colisional-

f JadV =
v

Wiente es:

Ic(X)

I

Q0, n) e X/ KT

he
— | N.N(X? ———dV, 3.4
« [ mwip R (3.4)
mientras el flujo en una linea de recombinacion es:
In(d) = [ jadV =
Vv
o« f N N(XPHOYTo2dy, (o < 1), (3.5)
4T v

Estas ecuaciones muestran como la intensidad de una linea de emisién pesa de distintas
maneras las distintas regiones de una nebulosa fotoionizada, segin el mecanismo de for-
macidén de la linea. En particular, las lineas colisionales se forman preferentemente en las
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regiones mds calientes, y las lineas de recombinacién en las regiones mas frias. Para ex-
presar este efecto cuantitativamente, supongamos que la temperatura es derivada a partir
de una linea cuya emisividad depende de la temperatura misma como T8. La intensidad
recibida de toda la region serd proporcional al valor de (T9Y:

i
(T9) = e, (3.6)

Si las fluctuaciones sor pequeiias, esta expresion puede ser desarrollada en serie de Taylor
alrededor del valor promedio:

(TP) ~ T4 (1 + ___ﬁ(ﬁz- 1)t2), (3.7)

donde t? « 1 y 8 # 0. En base a estas expresiones se puede definir una temperatura (T3),
con la expresion siguiente:

(T5) = (@)=

-1
Th(l%f2;—¢2). (3.8)

R

Analogamente, sv pucde definir una temperatura (T, g, & partir del cociente de dos lincas

de recombinacion, con la expresion siguiente:

J— 1/( 31 = o)
T ) = . ! ~
( J\-‘i_‘) ((Tv,i_,})
9 20— 1 .
7@(14—LLi¥fL5¢2). (2.9)

Para las lineas de recombinacion, —1 < 4 < 0.5, y (T, .4,) < Typ.

R

En ¢l caso de derivar la temperatura de un cociente de lineas prohibidas, la dependencia
con la tenuperatura contiene uu término exponencial. Desarrollando en serie se obtiene:

I b Tl xitx2 L\ .
i ('.«\1,".\_5J) — 40 + A,]_,r] -3 ; . (31(])
Ny °

donde y1 ¥ 2 son las energlas de excitacion de las dos lineas. Para el caso del cociente entre

T{AB007) v I(A4363). Trecuentemente usado para la deteninacion de la temperatura, se

- . 90.800 ) ¢?
<I(A4363,«".\5007)> i [1 + ( T - J) 77-} {3.11)

oubticne:

n
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que arroja un valor de la temperatura superior a la temperatura promedio de la region,
para todo los valores de Ty tipicos de las regiones H 11 y de las nebulosas planetarias.

3.2 Resultados observacionales

Las determinaciones observacionales de t2 dan en promedio valores mas altos de los pre-
dichos por los modelos de fotoionizacién. Peimbert (1971) encontré un valor promedio
de ({?) = 0.053 en una muestra de tres nebulosas planetarias, comparando T.{Bac) con
7.(4363/5007). Liu & Danziger (1993) encontraron un valor representativo {2y = 0.03
para la mayorfa de los objetos en una muestra de 14 nebulosas planetarias. Dinerstein,
Lester & Werner (1985), comparando observaciones en el Jejano infrarrojo y en el dptico,
encontraron (t2) = 0.04 para una muestra de seis planetarias.

En regiones H If galdcticas, las determinaciones observacionales de 2 han dado valores
entre 0.02 y 0.06. Con distintos métodos, se ha encontrade 0.024 < {t2) < 0.055 para la
nebulosa de QOrién (Peimbert 1967, Peimbert & Torres-Peimbert 1977; Simpson 1973; Wal-
ter, Dufour, & Hester 1992; Peimbert, Storey, & Torres-Peimbert 1993; Esteban, Peimbert,
Torres-Peimbert, S., & Escalante 1995). En M8 se han encontrado valores de #2 = 0.034
(Sanchez & Peimbert 1991) y 0.046 (Peimbert, Torres-Peimbert, & Dufour 1893). En M17

-se-han.encontrado valores de t* = 0.041 (Pelmbert Torres—Pelmbert & Ru}z 1992) y 0.037

{Peimbert, Storey, & Torres- Peimbert 1993).
Gonzélez-Delgado et al. (1994) encuentran valores de £2 = 0.064 y 0.098 en dos distintas
zonas de la regién H 11 extragaldctica NGC 2363.

Una discusion de las implicaciones de los valores altos de 2 puede encontrarse en
Peimbert (1995).

3.3 Resultados teoéricos

Segtn Ferland (1996), la razon tedrica que impide aceptar la presencia de fluctuaciones
de temperatura en nebulosas gaseosas es la fuerte dependencia con la temperatura de la
funcién de enfriamiento del gas, que impediria a cualquier fluctuacion térmica del gas
sobrevivir por tiempos largos. Sin embargo, para determinar si las fluctuaciones pueden
sobrevivir, es necesario comparar la escala de tiempo de enfriamiento del gas con las escalas
dindmicas del mismo, sobre las cuales no hay mucha informacion disponible, debido a la
complejidad de los fenomenos dinAmicos en una regién fotoionizada. Adicionalmente, aun-
que las fluctuaciones de temperatura desaparezcan rapidamente, hay que tener en cuenta
la posibilidad que se formen continuamente, debido a los procesos dinamicos del gas.
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Los modelos de fotoionizacion predicen generalmente valores de ¢2 inferiores a los que
se determinan observacionalmente, tanto en nebulosas planetarias como en regiones H 1y,
con valores tipicos de #?~ 0.01 o menores. Puede haber distintas explicaciones para, es-
ta diferencia: inhomogeneidades quimicas en el medio (Peimbert 1989), fluctuaciones de
densidad (Viegas & Clegg 1994), o inyeccién de energfa mecanica en el gas. Estas tres
posibilidades han sido mencionadas por separado por razones ilustrativas, sin embargo en
realidad no es posible distinguir de manera. rigida entre un fenomeno y otro: las inhomo-
geveidades quimicas implican, en condiciones estacionarias, fluctnaciones de densidad; los
movimientos del gas, responsables de la inyeccién de energia mecanica, provocan necesa-
riamente fluctuaciones de densidad, siendo el gas nebular ur fluido altamente compresible;
etcétera.

La energia mecanica puede ser inyectada en el gas como resultada de ondas de choque
o movimientos turbulentos subsénicos. Hay razones tanto tedricas como observacionales
para suponer que, en general, las nebulosas gaseosas no pueden estar en equilibrio estatico
(Osterbrock 1989). Observacionalmente, los campos de velocidades de una nebulosa gase-
osa se pueden medir a través de las formas y los anchos de las lineas. En el Apéndice G
se ilustra el caso de NGC 2363, una region H 11 extragalactica gigante: cu esta region, se
encuentra gue A 4686 es sistemdticamente mas ancha que la componente principal de las
otras lineas de emisién, con anchos tipicos del orden de 65 km 571, contra valores de ~ 40
km 571 para las lincas de H, [O 1] v [O 111} {Luridiana et al. 1999). Cou un Fabry-Perot.
Roy et al. (1991) mapearon la velocidad del gas de NGC 2363, observando las lfueas de
[O HI], y encontraron que en la region hay una burbuja de 100 pe de radie, expandiéudose
a una velocidad de 45 km s~ aproximadamente, Roy et al. (1992), v Gounzdlez-Delgado
et al. (1994) encontraron componentes anchas en las lineas de Balmer y en las de {O T11],
tmplicando movimientos en el gas con velocidades del orden de miles de km s~ Y. Todos
estos datos apuntan a un campo de velocidades muy complejo en el gas. La velocidad del
sonido en el gas estd dada por la expresion:

7%

- ~

g = e

-—
-
Wc

~ 2T (3.12)
v Jmy ‘ ’
donde v es ol indice politropico que deseribe la ecnacion de estada del pas, Fy v g sou la
presion v la deusidad del gas. & es la constante de Boltzmann, 7 la temperatura. gy ~ 0.5
es ol peso molecular medio del gas jonizado, y my = 6.67 - 1072 es la masa del dtomo de
hdrogeno. Numéricamentoe:

co = 134/~ Ty kimsee™ L, (3.13)
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con Ty = T/10,000 K.

Esta simple estimacion numérica permite establecer que hay choques asociados a los
campos de velocidades de las nebulosas planetarias y de los vientos de estrellas masivas
(ver por ejemplo la Introduccion y el Apéndice G). Los choques calientan localmente el gas
{Osterbrock 1989; Shu 1992; Hartigan, Raymond, & Hartmann 1987; Dopita & Sutherland
1996}, introduciendo fluctuaciones de temperatura.

Por otro lado, para inyectar energia mecénica al gas, uo es necesario que éste esté
chocado. Vazquez-Semadeni, Passot, y Pouquet (1996) han estudiados los mecanismos que
regulan el flujo turbulento en condiciones astrofisicas, y muestran que las estructuras de
densidad formadas por los movimientos turbulentos estan siempre asociadas a estructuras
en temperatura, independientemente de las escalas de tiempo consideradas.

En este trabajo se estudian las condiciones fisicas en una variedad de objetos nebu-
lares. En particular, se describen los problemas relacionados con la determinacion de
la temperatura electrénica en las condiciones tipicas de las regiones fotoionizadas, ¥y sus
comsecuencias para la deferminacion de jas abundancias quimicas. En algunos casos, se
avanza la hipdtesis que las fluctuaciones de temperatura se deban, al menos en parte, a
la inyecciéon de energia mecénica al gas. Sin embargo, esti mas alla de los objetivos de
esta tesis determinar cuantitativamente la influencia de los movimientos macroscopicos

del gas en las fluctuaciones de temperatura. La relacién entre la energia mecanica y las

fluctuaciones de températuraes de-entenderse-sdlo-como. una.propuesta allamente plauSIble
para explicar el origen de las fluctuaciones de temperatura. La relevancia cuantitativa de
esta relacién no es determinante para las conclusiones de este trabajo, dado que éste se
basa en las miltiples evidencias de que disponemos para la presencia de inhomogeneidades
en la temperatura de las regiones fotoionizadas, y estas evidencias son independientes de
un conocimiento detallado de las causas de las mismas.



Capitulo 4

Los modelos numéricos

4.1 Introduccidén

Un codigo de fotoionizacién es un programa disefiado para simular regiones fotoionizadas.
En una regién fotoionizada en condiciones estacionarias, las condiciones fsicas del gas.
ta estructura de jonizacion. y ol espectro de lneas de emision emitido por la nube, son
determinados por el espectro iouizante. y par las caracteristicas (distribucion espacial y
abundancias quimicas) de la nube. En consecuencia, un codigo de fotolonizacion necesita
los siguientes datos en ingreso: a) las caracterfsticas de la fuente ionizante (distribucion
en frecucncia ¢ intensidad absoluta); b} la distribucion espacial del gas, incluyendo datos
como la densidad local. ol factor de llenado. la geowetria de la nube: ) la composicion
quimica del gas. A partir de cstos datos. el programa calenla el transporte de encrgia,
resolyiendo las ecnaciones de equilibrio de ionizacion y de equilibrio térmico, determinaado
de esta rnancra la estructura de la region y su espectro de emision.

Los modelos numéricos caleulados para esta tesis (Capitulos 9 y 10 Apéndices F y
() han sido caleulados cou ¢l codigo de fotojonizacion CLOUDY (versiones 90.03 y 90.04.
Ferland 1996), descrito brevemente en la siguiente seccion.

4.2 CLOUDY

En esta scecion se deseriben las earacteristicas mas relevantes de CrLouny, remitiendo al
lector a la docuentacion original para mayores detatles.

CLOUDY es un prograina de uso piblico, muy complejo y en continna evolucidn desde
hace mas de 20 afios (ver Figura 4.1). Al mismo tiempo. CLOUDY es un codige muy flexible
¢ user friendly’, que puede ser usado como programa independiente. o como subrutina.

27
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Fiagura 4.1: Tamano de CLOUDY, indicado por el niimero de lineas de Fortran ejecutables,
como funcién del tiempo (Ferland 1996).

CLOUDY es distribuido con un manual muy detallado en 4 volfienes, que describen
respectivamente los comandos, los procedimientos numéricos, la plataforma computacio-
nal, y el contenido de los archivos de salida. El programa y el manual son actualizados
constantemente por el antor y sns colaboradores. Por todas estas caracteristicag, CLOUDY
es una eleccidn couveniente para el calculo de modelos de fotoionizacidn.

4.2.1 Espectro ionizante

Hay mwuchas opciones implementadas en el céddigo para definir el espectro ionizante: se
puede especificar un continuo de cuerpo negro a la temperatura deseada, un espectro de
brehmsstrablung, continnos de atmosferas estelares (Mihalas 1972, Kurucz 1979, Kurucz
1991, entre otros). La intensidad del continuo tatnbién necesita ser especificada. El espectro
ionizante puede consistir de la suma de distintos continuos. CLOUDY también permite
especificar el continuo ionizante es por medio de una tabla externa.
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4.2.2 Composicién guimica

Las abundancias de hasta 30 elementos pueden ser especificadas. Si todos los 30 elementos
son especificados, CLOUDY puede calcular la intensidad de aproximadamente 10,000 lineas
de emisién.

4.2.3 Geometria de la nube

CLOUDY requiere la especificacién de distintos factores geométricos para poder funcionar:
la ley de densidad como funcién del radio; el factor de cobertura, definido como la fraccion
de dngulo sélido 2/4r cubierta por el gas; el factor de llenado, €; 1a velocidad de expansién
de la nube de gas, entre otros. Por defecto, el calculo del modelo se interrumpe cuando
T, < 4,000 K. El radio externo resultante coincide en este caso con el radio de Strémgren,
resultando en un modelo acotado por radiacién. Alternativamente, se pueden definir dis-
tintos criterios para interrumpir el cilculo de un modelo a un radio inferior al radio de
Strémgren, p.¢j. el radio externo, para modelos acotados en materia; una temperatura
minima, la profundidad optica en alguna energia del continuo, etc.

4.2.4 Parametros de salida

Crouny predice la estructura y el espectro de emision de la region especificada, caleulando
la intensidad de aproximadamente 10,000 lineas. Adicionalmente. CLOUDY caleula la es-
tructura de jonizacion de la nebulosa, la estructura de tesmperatura, 1a forma del continuo
transmitido, y otros pardmetros relevantes para el estudio de las regiones fotoionizadas.

4.3 Fuentes ionizantes de los modelos

En el calenio de modelos de regiones H 11, el espectro lonizante es uno de los pardmetros
de entrada cruciales, Una de las opeiones mds sencillas es usar un cuerpo negro a la
temperatura de una estrella O tipica. Para el caso de una region H 11 extragalactica
gigante, esta aproximacion es muy burda, por dos razones principales: a) los espectros
emitidos por las atmosferas estelares reales de una region H 11 caen mas rapidamente en
la parte dura del espectro. v L) uu solo espectro no puede ser representativo de una entera
poblacidn estelar.

El nivel signiente de sofisticacion consiste en suponer una funcion inicial de masa. i.e.
utilizar un espectro obtenido como superposicion de espectros de distintas temperaturas.
Cowmo espectros individuales pueden nsarse modelos de atinosfera. que reproducen los es-

pectros reales con una mnejor aproximaciou que los cuerpos negros.
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Los modelos de sintesis de poblacién representan una eleccion todavia méas realista,.
En un modelos de sintesis, se toman en cuenta los siguientes factores: a) el espectro de
. masa de la poblacion estelar, con la eleccion de una funcién inicial de masa (IMF); b) la
evolucién de la poblacion con el tiempo, que depende de la ley de formacién estelar, y de la
evolucion estelar; ambos factores influyen en la forma del espectro a lo largo del tiempo; c)
los espectros de las estrellas toman en cuenta. los resultados de la teorfa de las atmosferas
estelares, que, lejos de ser definitivos, proveen sin embargo una mejor aproximacion al
problema respecto a elecciones més sencillas como son las de adoptar cuerpos Degros.

Una de las ventajas de usar espectros de sintesis de poblacién es que permiten tomar
en cuenta la contribucion de estrellas en etapas evolutivas muy distintas, en contraposicion
a los espectros de Kurucz o Mihalas que describen sélo estrellas de secuencia principal,
ya que en determinados rangos de frecuencias, como el ultravioleta (UV} o los rayos X, la
contribucién al espectro de estrellas en fases posteriores a la secuencia principal puede ser
fundamental.



Parte 11

Aplicaciones al estudio de las
nebulosas gaseosas
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Capitulo 5

Las nebulosas planetarias

5.1 Propiedades generales

Las estrellas de masa baja e intermedia (M < 8 Mg) transcurren la mayor parte de su
vida en la secuencia principal, en la etapa de combustion central de hidrégeno. Después
de quemar todo el hidrégeno en el centro. la combnstion se mueve a una capa delgada que
avanza haeia ol exterior de la estrella, transformando el hidrogeno en hielio, y anmentando
la masa del naelea central. En esta fase, las estrellas se vucelven gigantes rojas.

Si el nticleo aleanza dimensiones suficientes para encender las reacciones de comhustion
del helio. la estrella regresa hacia la izquierda en el diagrama HR, donde transcurre una
ctapa relativamente larga durante la cual las reacciones nueleares transforman el helio en
carbono y oxigeno.

Finalmente. al acabarse el hielio central. las combustiones nucleares vuelven a moverse
hacia el exterior de la cstrella. y las estrellas entran a la etapa de rama asintética. En
esta fase. las estructuras estan caracterizadas por un nicleo muy compacto de carbouno y
oxigeno. rodeado por una capa relativamente densa rica en helio, nna segultda capa densa
cuya composicion quinica es semejante a la composicion original de la estrella, vy una
envolvente externa fria y extendida.

Las estrellas de rang asintotica evolucionan en el diagrama HR alcanzando luminosida-
des y radios progresivamente mayores. Duraute esta ctapa. la estrella va perdiendo masa
a través de un viento estelar lento y denso. constituido por material rico en hidrogeno.
y enriquecido en helio. carbono ¥ nitrogeno por eventos de dragado durante la evolucion
anterior. A traves de los vientos, la estrella expulsa al medio interestelar una fraccién -a
veces significativa- de su masa total.

Finalmente. la estrella abandona la rama asintotica para cruzar el diagrama HR hori-
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zontalmente, y la temperatura efectiva pasa de valores del orden inferiores al solar a valores
= 100,000 K, en tiempos de algunas decenas de miles de anos. Durante esta transicion, la
envolvente sigue expandiéndose y es ionizada por la radiacién de la estrella central, cuyo
espectro se vuelve cada vez mas duro. En esta etapa, la nube de gas en expansion es visible
como nebulosa planetaria.

Observacionalmente , se puede apreciar una gran variedad de formas en las nebulo-
sas planetarias, que ha dado origen a distintas clasificaciones morfologicas (Greig 1972;
Zuckerman & Aller 1986; Balick 1987; Schwarz et al. 1993). Peimbert (1978) propuso
una clasificacion basada en la composicion quimica, dividiendo a las planetarias en cuatro
subgrupos: [) las nebulosas planetarias ricas en He y N, I} las intermedias, 1I1) las de
alta velocidad, y 1V) las de poblacion de halo. En este tesis se discuten algunos problemas
relacionados con las nebulosas planetarias de tipo 1.

5.1.1 Las nebulosas planetarias de Tipo I

Segin la clasificacion de Peimbert (1978), y Peimbert & Torres-Peimbert (1983), las ne-
bulosas planetarias de tipo I son objetos caracterizados por N(He)/N(H) > 0.125 o log
N(N)/N(O)> —0.3. Estos objetos provienen probablemente de estrellas cuyas masas en
secuencia principal estén incluidas en el intervalo 0.9 S M/Mg< 8. Los calenlos evolutivos

predicen que estrellas en este rango de masas sufren tres eventos de dragado, mediante los

cuales la superficie. se_enriquece.con-el -helio-y-el nitrégencs prodiicidos en el interior por
las reacciones nucleares. Consecuentemente, Kinsburgh y Barlow (1994) definieron a las
nebulosas planetarias de tipo I como aquellas planetarias cuyo cociente N/Q es superior
al cociente (C+N)/O inicial, implicando que el carbono inicial ba sido enriquecido en las
capas externas por el tercer dragado, y que todo el carbono asi resultante ha sufrido una
conversion completa a nitrégeno via el cicilo CNO. Tomando en cuenta las diferencias en las
abundancias del medio interestelar, Torres-Peimbert y Peimbert (1997) proponen valores
modificados para definir a las nebulosas planetarias de tipo [ de las nubes de Magallanes.

Ademas de las abundancias quimicas que las definen, las nebulosas planetarias de tipo 1
estan caracterizadas por otras propiedades, que en general no se encuentran en las nebulosas
planetarias de otros tipos:

{a) La masa de la estrella en la fase de secuencia principal es més elevada que en los
otros tipos de nebulosas planetarias.

(b) La masa de las estrellas centrales en la fase de nebulosa planetaria es més elevada,

(c) La masa de gas que constituye la nebulosa (envolvente expulsada) es mas elevada
que en los otros tipos de nebulosas planetarias.



5.2 Determinacién de abundancias en nebulosas planetarias 35

{d) Se detecta emision de Hs excitado colisionalmente.

(e) Hay campos de velocidades muy complejos, frecuentemente con altas velocidades de
expansién.

{(f) La estructura es bipolar.

En muestras de nebulosas planetarias, las propiedades mencionadas correlacionan fuer-
temente entre si y con las abundancias de helio y nitrogeno. No hay acuerdo todavia acerca
del origen de la estructura bipolar. Se ha propuesto que podria ser consecuencia de los
altos valores del momento angular, que caracterizan a las estrellas mas masivas (Calvet &
Peimbert 1983}, o bien podria originarse por binariedad de la estrella progenitora (Iben
1993).

La mayor concentracion de estos objetos hacia el plano galactico, sus propiedades ci-
nematicas, y los valores obtenidos para la masa de la esirella central muestran que las
planetarias de este grupo provienen de progenitores mas masivos que las planetarias de
otros grupos.

5.2 Determinaciéon de abundancias en nebulosas planetarias

Para la determinacion de las abundancias quimicas en las nebulosas planctarias es necesario
conocer e} valor de #2. Con los modelos de fotoionizacion se encuentran valores tipicos
para la 12 de 0.01 o menos; observacionalmente, mchos autores han obtenido valores
sensiblemente mayores (v. seccion 3.3). En las praximas secciones se deseribe como las
incertidumbres en el valor de #2 repercuten en la determinacion de las abundancias.

5.2.1 La abundancia de carbono

La determinacion de la abundancia de carbono en las nebulosas planetarias tiene implica-
ciones importantes para la compreusion de los procesos evolutivos de la estrella progenitora,
durante Ja ctapa de rama asintotica. La determinacion de la eficiencia de los eventos de dra-
gado. que llevan a la superficie estelar los productos de las combustioues nucleares, carece
todavia de bases teoricas solidas. v se apoya en parawetrizaciones empiricas. La disponi-
hilidad de datos coufiables acerca de la composicion quimica de las nebulosas planctarias
puede contribuir a disminuir Jas incertichnnbres intriusecas a tales parametrizaciones.

La abundancia de carbono N(C* 7 /N{HT) en las nebulosas planctarias puede deter-
jinarse a partir de cocientes de lineas excitadas colisionalmente {C III] AA1906 + 1909)
o lineas de recombinacion (C 11 X4267) a H3. Los valores de abundancias obtenidos a
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partir de la intensidad de A4267 son en promedio mucho mayores a los valores obtenidos
a partir de la intensidad de AA1906 4 1909; en algunos casos, con las dos determinaciones
s¢ encuentran diferencias por un factor de diez 0 mas. Rola & Stasinska (1994) estudiaron
el efecto de los errores observacionales en la determinacion de la abundancia de carbono,
y concluyeron que éstos explican la mayor parte de la discrepancia.

Se puede definir una temperatura de C*t+, T,(C**), a partir de las intensidades
observadas de A4267 y AX1906 + 1909, siendo A4267 es una linea de recombinacion y
AAL906 + 1909una linea colisional del C++. Kaler (1986) encontrd que Te{CTH) es sen-
siblemente menor a To(O™"), mientras los modelos de fotoionizacién predicen T (CH)=
Te(O1™), y propuso una correccién empirica al coeficiente de recombinacion del C IV para
explicar esta diferencia. Una explicacion alternativa se obtiene suponiendo fluctuaciones
espaciales de temperatura en el gas de la nebulosa. En presencia, de fluctuaciones espacia-
les de temperatura, el valor de T,(O"*) aumenta respecto al valor obtenido en el caso de
pura fotoionizacion; por otro lado, la temperatura de C ITl no es muy afectada. Utilizando
Te{C**) en lugar de T.(O**) para determinar la abundancia de carbono, se encuentra
que las discrepancias observadas desaparecen. En el Capitulo 6 se describen en detalle el
problema y sus posibles soluciones.

5.2.2 La abundancia de helio i

El'hielicriettro tiene dos distintos sistemas de mveles los smguIetes y los tr1p1etes (Apendlce
C). Las reglas de seleccién prohiben las transiciones radiativas entre un sistema y el
otro; debido a esto, los dos sistemas de niveles eran interpretados antiguamente como
cortespondientes a dos distintas especies quimicas, el parahelio y el ortohelio.

La ausencia de transiciones radiativas entre los niveles de triplete y los de singuiete
hace que el nivel mas bajo del sistema de tripletes, el nivel 229, sea metaestable: no
hay desexcitaciones radiativas al nivel base 125, de tal manera que los elecirones que se
recombinan a niveles del sistema de tripletes terminan acumulandose en el 228. Esta
caracteristica del helio tiene dos consecuencias importantes para la formacién de lineas.

La primera es que las transiciones que terminan en ese nivel se vuelven, opticamente
gruesas: en particular, la linea A 10830, originada en la transicion 235 ~2° P, es simplemente
dispersada; mientras A 3889, originada en la transicién 22S — 33P, puede degradarse a
Ad3p -+ AT065 + A10830. El resultado neto es que, al aumentar la profundida 6ptica de
la nebulosa, A 7065 y A 10830 se vuelven m4s intensas a expensas de A 3889,

La segunda consecuencia importante de la metaestabilidad del nivel 2°S es que los
electrones de este nivel pueden ser reexcitados colisionalmente a niveles superiores, y volver
a decaer por distintos caminos, alterando las intensidades relativas de las lineas respecto
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al caso en que la cascada electronica termine en el estado base (recombinacion pura).
Las lineas més afectadas por excitaciones colisionales del nivel 2°5 son las del sistema
de tripletes. En cambio, las transiciones del sistema de singuietes no son muy afectadas
por este fenémeno, dado que las secciones rectas para las transiciones colisionales a los
singuletes son mucho menores a la seccidn recta colisional para la transicion permitida
238 - 2%p.

Para la determinacion de la abundancia de helio es necesario estimar la medida en que
estos dos procesos afectan la intensidad de las lineas.

Para las lineas que no estan muy afectadas por transporte, se utilizan expresiones del
tipo I(dnm)e/T(Anam)r = f(Te, N.), para determinar qué fraccién Ic de la intensidad de
las lineas se debe a colisiones, y que fraccién I a recombinaciones. La abundancia de helio
se determina por medio de expresiones del tipo:

N(He+) _ Q(HG,Hﬁ) Anm I()\nm)R
N({H+) ~ a(He®, Any ) 4861 I{HS)

(5.1)

Frecuentemente se encuentra que, una vez aplicada la correccién colisional, lineas distintas
dan distintos valores de la abundancia de helio. Las diferencias entre las abundancias asi
caleuladas parecen implicar que la correceién colisional ha sido sobreestimada.

Para las lincas que sufren alteraciones en la intensidad debido a la absorcidn atomica,
¢s necesario tomar en cuenta no solo la correccién colisional sino también el efecto de
la profundidad optica. Andlogamente a lo que ocurre con las otras lineas. en este caso
también se eucuentra una aparente contradiccidon en los resultados obtenidos tras aplicar
las correcciones colisionales v de transporte. En el Capitulo 7 se disenten estos problemas, y

se propone una solucion para ambos basada en la presencia de fluctnaciones de temperatiura.



Capitulo 6

Efectos de las fluctuaciones de
temperatura en la determinaciéon de
la abundancia de carbono de las
Nebulosas Planetarias de tipo 1

6.1 Introduccidén

La determinacion de la abundancia de carbono en planetarias se¢ puede hacer a partir
de lincas en el ultravioleta (C TII] AAL906 + 1909) o eu el dptico (C 1T A4267). Desde
hace tiempo se ha encontrado gue las abundancias determinadas con AA1906 + 1909 son.
en promedio, menores que las encontradas con A4267. Para explicar esta discrepancia,
en la literatura se han propuesto distintas soluciones, como incertidumbres en los datos
atomicos del carbono, o posibles errores en las observaciones, En este capitulo se deseribe
brovewente una solucion basada en la presencia de fluctunaciones de temperatura. Esta
solucion se apoya en distintos tipos de evidencias. tanto observacionales como tedricas.

Los detalles del trabajo estan descritos en el Apéndice D

6.1.1 Determinacioén de la abundancia de carbono

En este trabajo se ha utilizado una muestra de 67 objetos recopilados por Rola & Stasiiska
(1994) (Tabla D.1). Para cada objeto se puede determinar la abundancia de carbono a
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partir de las intensidades de C III] AX1906 + 1909 y de C IT A4267, por medio de las
expresiones:
N(CHH) 138« 10_7T4_D'25e7'543”n I(1906 + 1909)

N(HT) IHp) (6.1)

N(CHt) 1(4267)

N(HT) I(Hp)
donde Ty = T/ 10* K. Las dos ecuaciones estan expresadas en funcion de la temperatura
del objeto.

Se puede definir una temperatura electréonica de Ct+, T.(C*t), igualando los dos
valores de abundancia obtenidos para cada objeto. En la muestra estudiada, en gene-
ral esta temperatura es menor que To{OT 1), la temperatura obtenida a partir del cociente
A4363/A5007 de [O I1I] (Seccion 2.3.1); esto se puede entender cualitativamente consideran-
do que la linea colisional se produce preferentemente en zonas mas calientes que el promedio,

= 0.109 7914

(6.2)

y la linea de recombinacion en zonas mas frias. El valor promedio de la diferencia entre las
dos temperaturas obtenido para toda la muestra es de { T,(O+*) — T,(C*t*) ) = 1480 K
(Tabla D.1 y Figura D.1). La nebulosas planetarias de tipo I y NGC 2392 muestran dife-
rencias de 3,000 K aproximadamente, mientras en el caso de Hu 1-2 la diferencia alcanza
los 6,500 K. Este resultado contrasta con lo esperado por los modelos de fotoionizacion,
que predicen T,(CtT) ~ T,(O+T).

~~~Esta-discrepancia se refleja-en las-determinaciones de-abundancia: las-abundancias de—

terminadas con las intensidades de AA19064-1909 o A 4267, y suponiendo T, = T,(C*), son
superiores a las abundancias determinadas con AA1906 + 1909 y To(O* "), y muy parecidas
a las abundancias determinadas con A4267 y T,{O%™") (Figura D.2). Este resultado se debe
a que los valores de abundancia N{C*)/N(H™T) derivados con el cociente 7(4267)/I(H3)
son casi independientes de la estructura de temperatura porque, a primera aproximacion,
las lineas de recombinaci6n son proporcionales a 75! y la dependencia con la temperatu-
ra se cancela (Seccion 2.2.1). En la Tabla D.1 se listan los valores del cociente f entre
las abundancias N(C*+)/N(H*) derivadas de X 4267/H 3 con T,(C*™) 6 T.(O1F), y las
abundancias derivadas de (1906 + 1909)/I(H3) con T.(O1T), obtenidos para la muestra
considerada. El cociente promedio sobre toda la muestra es (f) = 3.8.

6.1.2 El efecto de las fluctuaciones de temperatura

Para tratar de determinar las causas de la diferencia entre T,(C*+) y T.(OF™), estudiamos
el efecto de las fluctuaciones espaciales de temperatura sobre las dos temperaturas, y
demostramos que, en presencia de fluctuaciones de temperatura de pequefia amplitud,
T(Ct*T) < T{OT*)} (ecuaciones D.19 y D.20). Este primer resultado sugiere que las
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diferencias entre las dos determinaciones de la temperatura, encontradas en los objetos de
la muestra, pueden ser originadas por fluctuaciones de temperatura.

En la muestra de planetarias estudiadas, enconiramos que los objetos en los que
T.(0tH) — T.(C*) es mayor muestran campos de velocidades complejos en sus envolven-
tes. Dado que en un campo de velocidades complejo se inyecta energia mecénica al medio,
este resultado sugiere que la energia mecénica depositada por los vientos estelares, a través
de las inhomogeneidades creadas en la temperatura, es la causa de la diferencia.

Dado que A 4363 es muy afectada por la presencia de choques, contrariamente a A 5007
(Apéndice A; Peimbert, Sarmiento y Fierro 1991, y referencias ahi contenidas), la tempera-
tura de [O TH] tiende a ser m4as alta en aquellos objetos en los cuales hay una contribucion
mayor al espectro por deposicién de energia mecanica. Definiendo:

AN(CHF) = N(CTF, M267) — N(CtT, AA(1906, 1909)) |1, =T, (0++)» (6.3)

se encuentra una correlacion entre AN(CT+) y T.(O11) (Figura D.3). Esta correlacion
sugiere una vez mds que el problema en la determinacién de la abundancia de carbono
es causado por fluctuaciones de temperatura en la nebulosa. Los objetos con f > 5 son
en general los que muestran las velocidades mayores y las estructuras de velocidad mas
complejas.

Las temperaturas de Balmer de las nebulosas planetarias (Capitulo 2) tienen en ge-
neral valores muy parccidos a los valores de T,{CTT). Liu & Danziger (1993) midieron
la teperatura de Balmer en una nuestra <de 16 nebulosas planetarias, encontrando un
valor promedio de (T,(0**) — T.(Bac)) = 1475 K. en excelente acuerdo con ¢l valor
promedio (T.(0* 1) — T,{C**)) = 1480 K de la muestra de Rola & Stasiiska (1994).
En ¢l subconjunto de planctarias para las cuales se dispone de las tres determinacio-
nes de temperatura (7, (Q+1). T.(CT) y To(Bac)). se encuentra un valor promedio de
(T, (OF*) — T.{Bac)) = 875 K. contra un valor promedio (T,(O**) — T,(C*7}) = 1867
K: esta muestra consta de 10 objetos. Esta diferencia podria depender de que en este gru-
po hay objetos cuyas temperaturas de Balmer han sido medidas con errores muy grandes
(hasta 10.000 K). Eliminando de esta muestra los 4 objetos que tienen errores superiores a
2000 K en T.(Bac). se encuentra un valor promedio de (T.{077) = Te{Bac) ) = 1790 K,
contra un valor promedio (T.(OFT) — T.(CT 7)) = 2045 K. Este resultado parece indicar
que la temperatura de C770 T, (CH ). es mas parecida que 7,{077) a la temperatura
promedio de la region.

Las temperatiuras determinadas por medio de cocientes de lineas de recombinacion
de He 1. T, (He I). tambien son parecidas a los valores de T,(C7F) (Tabla D.2). Por las
razones mencionadas en la Seceion 6.1.1, estas determinaciones de la temperatura son poco

afectadas por fluctuaciones de temperatura.
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Basados en los argumentos anteriores y en la similitud de T.(C), T.(Bac) y T.(He I)
proponemos que la determinaciéon de N(Ct+)/N(H™) por medio de lineas de C++ y O++
excitadas colisionalmente se debe realizar a partir de 7,{(C*™) en lugar de 7,(O**). Por
otro lado, los valores de N(C*1)/N(H*) determinados a partir de cocientes de lineas de
recombinacion son casi independientes de la temperatura adoptada y son mas confiables

que los obtenidos a partir de lineas colisionales. Conclusiones anslogas se pueden sacar
para la determinaci6n del cociente N(O++)/N(HT).

6.2 Conclusiones

En la muestra de planetarias analizada se muestra que en general T,(0++) > T,(C*HH),
con un valor promedio de { T,(O*t™) — T,(C**) ) = 1480 K, con valores més altos que
el promedio en los casos de las nebulosas planetarias de tipo I y de NGC 2392. En las
planetarias para las cuales la diferencia es particularmente alta se han observado campos de
velocidad complejos (Sabbadin, Bianchini, & Hamzaoglu 1982; Sabbadin 1984; Meaburn
& Walsh 1980; O’Dell, Weiner, & Chu 1990).

Los modelos de fotoionizacion predicen que T,(0+*) < T,(C*t+). En un medio en el

que CT1 y O™ coexisten, se encuentra que en presencia de fluctuaciones de temperatura
T.(0%F) > T.(CTH).

. Los objetos con los valores més grandes de T.(OF*) — 7.(C*T) muestran movimientos ~ _

complejos en el gas, que frecuentemente alcanzan velocidades superiores a los 100 km s~ 1.
Los valores observados de los campos de velocidad refuerzan la hipétesis que los choques
son responsables de mucha de la diferencia T,(O+) — T,(CH).

El cociente promedio entre las abundancias Ct+/H* derivadas de A\4267/HS con
T.(C**) 6 T.(O**), a las abundancias derivadas de 7(1906 + 1909)/I(H3) con T.{O*+

es de (f = 3.8) para la muestra considerada. Los objetos con f>5sonen

il ld Il S S wooras

roneral log aue
general los que
muestran las velocidades mayores y las estructuras de velocidad més complejas.

La presencia de una contribucién por choque a un espectro de emisién afecta mucho
los cocientes 1(4363)/7(5007) e I(A4363)/1(H/3), mientras que practicamente no cambia el
valor de I(A5007)/I(Hf3). Basados en el acuerdo entre T,(Ct*), To(Bac), y Tp(HeI)
para objetos bien observados, recomendamos el uso de una de estas temperaturas en
lugar de T,{(O%™) para derivar el valor N(Ot+)/N(H*) a partir de la intensidad de
(A 5007)/I(HS).

Por lo tanto, en presencia de grandes fluctuaciones de temperatura, los valores de
N{C**)/N(H") derivados con I(4267)/I(Hf) son mas confiables que los derivados con
1(1906+1909)/I(HB) y T.(O*"). Analogamente, los valores de abundancia N(OT+)/N(H*)

derivados con lineas de recombinacién, son mas confiables que aquellos derivados con el
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cociente I(A5007)/I(HA) y Te(O*T).
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Capitulo 7

Efectos de las fluctuaciones de
temperatura en la determinacion de
la composicion quimica de las
Nebulosas Planetarias de tipo 1

7.1 Intreduccitn

La abundancia de helio en las nebulosas planctarias puede determinarse. e principio. a
partir de la intensidad de distintas lneas de recombinacion del He L Sin embargo. siguiendo
este método se encuentra frecuentenente que los valores de abundancia determinados con
lineas distintas son distintos. Las diferencias parecen indicar que las excitaciones colisio-
nales del uivel 238 han sido sobreestimadas. Se han propnesto distintas soluciones a cste
problema: a) existe un wecanismo desconocido que despuebla cl nivel 2357 b) la densidad
olectronica os mas baja que la estimada: ¢) la temperatura electronica es mas baja que
la estimada. Cualquicra de estos tres niecanisinos actuaria en la direceion de disminuir la
hmportancia relativa de la contribueion colisional a la intcusidad toral.

En este capitula se presenta uha solucion a este problema basada en la presencia de
Huctnaciones de temperatura. Entre los resultados cucontrados, mostranmos qgie. cu pre-
sencia de fuctuaciones de temperatura, las abundancias de He™ H7Y derivadas a partir de
distintas lineas de He 1 son similares entre si, sin la necesidad de suponer ue un mecanismo
desconocido estée reduciendo la poblacion del nivel 238 de He 1. Adicionalmente. encontra-
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mos que los valores de He/H, C/H y N/H son mayores que en el medio interestelar; por
otro lado encontramos que el valor de O/H es similar al de las estrellas recién formadas
y que el valor de Ar/O es similar al de las regiones H 11 de la vecindad solar {Orién vy
M17). El resto de este capitulo describe el desarrollo de este trabajo; mayores detalles
estan contenidos en la Apéndice B,

7.2 Determinacion de la abundancia de helio

Debido a la metaestabilidad del nivel 2°8, las lineas de recombinacién de helio tienen una
contribucién colisional (Seccién 5.2.2). La contribucion colisional a la intensidad de una
linea de He I, debida a excitaciones del nivel 238, es:

Ic(Anm) = Ne N(2°8) 5{Ann)} b, (7.1)

donde N{2°S) es fa poblacion del nivel 23S, &{Anm) es el coeficiente colisional para la
trausicion cousiderada, y hv su energia. La contribucién radiativa es:

Ir(Aam) = Ne N(He*) a(Agm) by, (7.2)

donde a{A,r,) es el coeficiente de recombinacion de Ja linea considerada. Por lo tanto, el ..
cociente entre la contribucion colisional-y-la-de recomnibifiacién est4 dado por la relacién:

Io(Anm) _ N(2%S) k(M)

= . (7.3)
Ig(Anm)  N(He™} (M)
La abundancia de helio se determina con relaciones del tipo:
N{He") _ o(HO HAY M Ta(hum) (7.4)

N(HT) ~ a(Hel, hum) 4861 I(HB)

donde Ir(Anm) se obtiene de la intensidad observada. corrigiéndola de efectos colisionales:
Ir(Mm) = Tobs(Anm) — Ic{Aam)- Los efectos colisionales son importantes para densidades
superiores a la densidad critica del nivel, que es de 3,000 cm™2 aproximadamente. Adicio-
nalmente, las intensidades observadas de algunas lineas pueden ser afectadas por efectos
de transporte (Seccién 5.2.2). _
Despreciando los efectos colisionales y de profundidad dptica del nivel 22§, y consi-
derando una temperatura electrénica constante, encontramos valores de y™ = He*/Ht
discordantes con distintas lineas de He I para la nebulosa planetaria Hu 1-2 (Tabla E.1).
Las lineas consideradas son AX3889, 4471, 5876, 6678 y 7065. A6678 se forma en una
transicién entre niveles de singuletes, mientras que AX 3889, 4471, 5876 y 7065 se forman
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en el sistema de tripletes {Apéndice C). Debido a la poblacion eléctronica del nivel 238, los
fotones de longitud de onda A 3889 pueden ser absorbidos excitando la transicién 225 -3%p,
volviendo a decaer por el mismo camino o degradandose a A4.3 4 + AT065 + A 10830 (ver
también la Seccién 5.2.2). En consecuencia, AX 3889 y 7065 estan muy afectadas por trans-
porte, mientras las otras tres lineas consideradas no sufren alteraciones considerables. La
profundidad 6ptica de la nebulosa se puede expresar con 7(3889).

Fijandonos por e} momento en AX 4471, 5876 y 6678, que no estan muy afectadas por
transporte, y aplicando la correccién por los efectos colisionales, se encuentran también
resultados discordantes (Tabla E.1). Se obtendria acuerdo si, en lugar de aplicar a las
intensidades observadas la correccién colisional calculada tedricamente, se aplicara solo
una fraccién v de la misma, siendo -y igual para las tres lineas. En particular, el valor
de y*(6678) es el menor en ausencia de correccion colisional, y se vuelve el mas grande
una vez aplicada la correccion. Este resultado sugiere que la correccién colisional ha sido
sobreestimada.

Los efectos colisionales podrian sobreestimarse por distintas razones: a) como resul-
tado de sobreestimar la poblacién del nivel 23S por un factor 1/y. Este error llevaria a
sobreestimar la colisiones por un miswo factor. dado que la tasa de excitaciones colisionales
es proporcional a N(2°8) (ecuacion 7.3): b) como resultado de sobreestimar la densidad
(ecuacion 7.3); ¢) como resultado de sobreestimar la temperatura {ecuacion 2.5).

Clege & Harriugton (1989) estudiaron la primera posibilidad, cousiderando la posibili-
dad que el nivel 28 se despueble por fotoionizacion o reacciones de intercambio de carga
con H, y cncontraron que estos mecALsglos no son suficientes para explicar toda la dis-
crepancia. Este resultado los llevo a postular la existencia de un mecanismo desconocido.
para despoblar el nivel 228,

La segunda posibilidad podria ser importante en objetos con densidades inferiores a la
densidad critica del nivel 228, pero no en el caso de Hu 1-2.

La dltima circustaneia. explorada en este trabajo, podria explicarse con la presencia de
fluctuaciones de temperatura.

Considerando efectos calisionates y la presencia de fluctuaciones de temperatura, y
despreciando por el momento los efectos de profundidad 6ptica. se obtiene acuerdo entre
iy T(4471), y T (5876) y ¢ ' (6678) (Tabla .1}

Finalmente. tomando en cuenta los efectos colisionales. la profundidad optica v la
prosencia de fluctuaciones de temperatnra. el ajuste entre y (4471), 5T (5876) ¥ yT (GETR)
1o cambia. mientras cambian los valores de y©(3889) y 4+ (T065), como es de esperarse dado
que estas dos lineas son muy afectadas por profundidad 6ptica (Tabla E.1}. Los valores de
y*{3889) y y*(7065) no llegan a ajustar, posiblemente debido a errores observaciouales.
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7.2.1 Determinacién de la temperatura en objetos con altos valores de
Ney T,

Los resultados ilustrados en la seccién anterior pueden ser utilizados para estimar la tem-
peratura promedio de nebulosas planetarias en las cuales se hayan medido las intengidades
de distintas lineas de He 1. En objetos en los cuales, debido a los altos valores de densidad y
temperatura, los efectos colisionales son importantes, las tres primeras lineas mencionadas
{AX4471, 5876 y 6678) pueden usarse para estimar la temperatura promedio del objeto,
que serd aguella temperatura para la cual los tres valores de ¥ coinciden. Dado que estas
lineas dependen muy débilmente de la profundidad aptica, log resultados obtenidos son
practicamente independientes de 7. Utilizando este método en el caso de Hu 1-2, una
planetaria en la cual los efectos colisionales son importantes debido al valor alto de la
densidad, se encuentra una temperatura inferiore a T.{O*), y en excelente acuerdo con
T(C*7), definida en la Seccién 6.1.1 (Figura E.1).

7.2.2 Determinaciéon de la temperatura en objetos con valores modera-
dos de N,y T,

En planetarias en las cuales los efectos colisionales son moderados, la temperatura puede

determinarse con el cociente de intensidad de una linea que depende mucho de efectos

colisionales, coma AA 3389, 7065 y 10830, a.una-linea que-depende 1oco d& ellos, como
“X4471. " Dado que AA 3389, 7065 y 10830 estan muy afectadas también por la profundidad
dptica, es necesario conocer también el valor de 7(3889). Cada linea depende de manera
distinta de la temperatura y de la profundidad optica; por lo tanto, con dos cocientes
Tops(Anm) [ Tops{ 2 4471), donde Ay, es una de las tres lineas mencionadas, se obtiene un
sistema de dos ecuaciones con dos incdgnitas, del tipo:

ety = 1'(Te 7(3889))
(7.5)
Ii(::is/\hmn = {7 (Te-; 1(3889))

que permite determinar simultdneamente la temperatura electronica y la profundidad 6p-
tica del objeto. El sistema puede resolverse graficamente, como interseccién de las dos
curvas Lops(Anm )/ Tops (A 4471} = f{Te, 7(3889)) (Figura E.2).

En principio, las tres curvas Zops(Anm)/Zobs (A 4471} disponibles deberfan cruzarse en un
{inico punto. Sin embargo, el cruce entre 1,5 (A 3889)/ Tops (A 4471) ¥ Lops (A T065) /1045 (A 4471)
se da sistematicamente a temperaturas mayores respecto a los otros dos cruces, debido a la
absorcién telirica y la destruccion por polvo de los fotones A 10830 en las nebulosas. Por

esta razdn, es mejor utilizar los coclentes de A 3889 y 7065,
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Analogamente a los resultados ilustrados en la seccion anterior, los valores de fempera-
tura electronica determinados con este método son sensiblemente inferiores a T,(OT), y
parecidos a los valores de T.(C7+), apoyando la hipétesis que To(C"T) es mas representa-
tiva que T,(O"T), y que probablemente hay fluctuaciones de temperatura en las nebulosas
planetarias (Tabla E.2).

7.3 Determinaciéon de abundancias quimicas

Las determinaciones de abundancias en las nebulosas planetarias dependen de la estimacion
de la temperatura electrénica, y de la adopcion de factores de correccion, que permiten
derivar la abundancia total de un elemento a partir de las abundancias de iones observados
del elemento.

7.3.1 Determinacién de He'/H™

Para la determinacién de Het /H', utilizamos los valores de temperatura y densidad elec-
tromica listados en la Tabla £.3. Las abundancias derivadas para los objetos estudiados,
on ausencia de efectos colisionales y de transporte. estan listadas en la Tabla E.4. La Ta-
bla B.5 coutiene los valores de Het HT determinados aplicando correcelones colisionales
y de transporte. Eu este segundo caso obtuvimos un valor promedio de la abundancia
ionica de helio {y*) = (180, sensiblemente inferior al valor (yt) = 0.96 que se obtiene de
la Tabla E.4. Aplicando factores de correccion a Jos valores de la Tabla E.5. obtuvimos los
cocientes totales He H listados en la Tabla E.G.

7.3.2 Determinacion de abundancias de elementos pesados

Para las nebulosas de la nmestra utilizada en este trabajo. derivamos las abundancias de
algunos clementos pesados adoptando un esqueina de tres tewperaturas: para N*. Oty
St usamos TL(N*): para CF . OF 7 Nett. 71, Art T AT,y CHF usamos T.(CH ).
y para He™ ™. Ne3™ y Artt usamos 7.0 7). Las abundancias ionicas estan listadas en la

Talla E.7.

Neon

Para determinar la abundancia de neon, frecnentemente se nsa la expresion:

Ne/O = Nett/077,

—
=1
=
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(Peimbert, Torres-Peimbert, & Ruiz 1992}, Sin embargo, graficando el cociente Ne*+ O+
contra la densidad electrénica, encontramos una correlacion, que indica probablemente la
presencia de la reaccion de intercambio de carga 07 +H® 0% + H* (Figura E.3). Esta
reaccion permite la coexistencia de O con Ne*+, sugiriendo que los valores de Net+/O++
derivados para las planetarias de tipo I probablemente son cotas superiores a los valores de
Ne/O. La presencia de una correlacién entre los valores de Ne™+ /0% y los de T,{(Ct™H)
apoya la hipdtesis que las reacciones de intercambio de carga con Ht disminuyen la abun-
dancia iénica de O+ (Figura E.4).

Nitrogeno

Para casi todos los objetos de la muestra, se encuentra una fuerte correlacion entre el
cociente N*/0% y la temperatura T,(N*) (Figura E.5). Esta correlacién podria ser la
combinacion de una correlacion real, originada por los mecanismos evolutivos de las estrellas
madres, y de un sesgo ohservacional. El sesgo derivaria de que los objetos con cocientes
N/O mayores tienden a tener masas de la estrella central y masa de la envolvente mayores
{Seccion 5.1.1}, y por lo tanio lnminosidades mayores. Sin embargo, esto no explicaria
porque a luminosidades mayores se da la correlacion.

Argon

El cociente Ar/O no parece ser afectado por efectos sistematicos debidos a Tp(CT*) (Fi-
gura E.6). Los valores de abundancia encontrados son muy parecidos a los valores de las
regiones U 11 de la vecindad sclar.

Oxigeno

Encontramos una anticorrelacion entre los valores de T.(C**)} y los cocientes O/H (Figu-
ra E.7). Una posible explicacién para este resultado es que, a menor metalicidad, menor
tasa de enfriamiento y mayor 7,(C*%t). Otra posibilidad es que haya un error en la de-
terminacion de O/H, debido a que el valor de temperatura usado, T.(C**)}, a pesar de
ser inferior a T,(Q77), siga siendo demasiado alto v no sea representativo de la zona de
formacion del OF+. Si este fuera el caso, se obtendrian valores de OT*/Ht demasiado
altos, y por lo tanto se sobreestimarfa O/H.

Si se determinan las abundancias en las nebulosas planetarias de tipo I tomando en con-
sideraciones sus valores altos de ¢ la determinacién de las abundancias de O/H aumenta,
volviéndose parecida al de las estrellas recién formadas. Ademas, los cocientes OF /O se
vuelven maés chicos, acercandose a los resultados de los modelos de fotoionizacidn. Estos re-
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sultados indican que no hay evidencia en favor de una disminucién del O en las envolventes
producida por reacciones nucleares en la estrella central.

Carbono

En muchas planetarias se encuentran cocientes C*¥/0*+ > 1. Los modelos de fotoioniza-
cion indican que C/O ~ C+1/O*+, implicando que la abundancia total de carbono C/0
es mayor que 1. Sin embargo, la reaccion de intercambio de carga O+tt+H® +0F + HY
podria estar disminuyendo la abundancia de O*++, implicando un cociente C/O inferior
al estimado. Adicionalmente, suponiendo ¢ # 0.00 (y en consecuencia, usando valores de
T. mas bajos), se obtendrian cocientes C+t/O** menores, disminuyendo también C/0.
Valores menores de T, implicarian valores de 2 atn mayores.

7.4 Conclusiones

En este trabajo presentamos dos nuevos métodos para determinar T, en nebulosas pla-
notarias. Ambos métodos requieren de mediciones precisas de cocientes de lineas. Las
teruperaturas que se obtienen a partir de estos wetodos son nenores que aquellas que se
obtienen a partir de las lineas AA363 y 3007 de O,y muy similares a los valores de
T.(C*1). Esta diferencia implica la presencia de fluctuaciones de temperatura. Determi-
namos las abundancias en las nebulosas planetarias de tipo I de algunos de los clemeuntos
méas importantes tomando en cuenta las luctuaciones de temuperatura. Los resultados estén

listados en la Tabla E.5.




Capitulo 8

Las regiones H II

8.1 Propiedades generales

Las regiones H Il son uubes de gas interestelar ionizadas por una fuente estelar que emite
en el ultravioleta. La fuente puede ser una estrella de tipo O 6 B individual, o un ciimulo
de estrellas,

Las regiones H i se forman alrededor de estrellas jovenes y masivas, como resulfado
de la jouizacion de la nube de gas de la cual se estan formando las mismas estrellas. En la
deseripeion clisica de la estructura de estas regiones. se introduce ¢ concepto de radio de
Sirdmgren. Rg. definido como el radio dentro del cual el gas esta totalmente jonizado, y
deserito, para ol caso de densidad nuiforme, por la siguiente expresion:

/x »Iif.vip = QHY% =

vy h¥

!

= %R%Ehfcﬁf}, vg. (8.1)
donde ag{HY,T) es ol coeficiente de recombinacion para el caso B. definido en el Capitulo 2.
y e o8 ¢l factor de Uenado. que se define como el cociente entre el volunien ocupado por la
materia, v el volinnen total ocupado por la mube. El factor de lenado. en general inferior
a1, es nna varable importante, porque o5 uno de los pardmetros que determinan el grado
de fonizacton de wna nebulosa,

En la ecuacion 8.1, la integral del tado izgnierdo describe ta tasa de fotones ionizantes
cmnitidos por la fuente central, vy el lado derecho representa el nimera de recombinaciones
a piveles excitados. en ol vohumen %R?s Esta expresion es valida para el caso ideal de
una vebulosa csférica, compuesta de pure hidrogeno. y en condicioues estacionarias. Las

regiones H 11 reales se alejan de este caso ideal en muchos aspectos:
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(a) Frecuentemente, la fuente central es un camulo de estrellas, y no una estrelia indivi-

dual.

(b} La composicién quimica del gas incluye otros elementos ademas del hidrégeno, el helio
en primer lugar, que compiten con éste en la ahsorcidn de fotones en el ultravioleta,

(¢} En muchos casos la mtbe no es esférica, debido a inhomogeneidades en el gasyala
falta de simetria de la fuente central.

(d) El frente de ionizacién se mueve, debido a la evolucién de las estrellas jonizantes Ya
los proceso dindmicos del gas mismo. '

(e) Hay una contribucién de origen mecéanico a las ionizaciones.

Adicionalmente, puede haber filamentos, grumos, y otras estructuras, cuyo presencia
se puede describir, en la aproximacién mas sencilla, con el factor de lienado.

En la Tabla 8.1 se reportan valores tipicos para los principales pardmetros que carac-
terizan a una regién H 1.

10g(M/M@) 1.7
log(Q(H)) 48-52
N(O35 v)* 0.2-1000
log(N,) 1-3

€ 0.0001-0.01
r*/pc 1-1000
T./K 5,000-20,000

* Nbmero de estrellas 05 V necesarias para reproducir Q(H?)
® Radio de la regién

8.2 Métodos de diagnéstico

8.2.1 Tasa de fotones ionizantes

El nimero de fotones ionizantes emitidos por una region H 11 acotada por radiacién se
puede determinar a partir de la luminosidad en una linea de recombinacion del hidrégeno
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opticamente delgada, por ejemplo HJ, por medio de la siguiente relacion para la intensidad
total recibida en la linea:

2 RYces(HB, Te) NNy e hv(HB) .

I{Hp) = T2

f (8.2)

donde cf = /47 es el factor de cobertura, que expresa la fraccion del dngulo solido 47 st
cubierta por el gas, visto desde el centro de la nube. La ecuacién 8.2, combinada con la
ecuacion 8.1, da, la siguiente expresion para Q(H):

1 HHpP)4rd® ap(H®,T,)

0y . —
UH) = 750 {08) ey (HB. T, (8.3)

En el caso en que la regién H 11 sea acotada por densidad, este valor es una cota inferior

a la tasa de fotones ionizantes émitidos por la fuente.

En la ecuacién 8.3, el cociente ap(H®, T,)/aers(HB, T.) depende poco de la tempera-
tura, de tal manera que el flujo recibido en HJ resulta aproximadamente proporcional a la
tasa de fotones ionizantes emitidos por la fuente.

Disponiendo de modelos de atmoésferas y conociendo el comportamiento de la funcion
inicial de masa. con Q(H?) se puede estimar la tasa de formacion de estrellas masivas.

8.2.2 Condiciones fisicas

Para determinar la temperatura v la densidad de una region H 11 se usan los métodos
de diagnéstico descritos en el Capitulo 2. En particular, la temperatura sc determina
frecuentemente a partir de la intensidad de Jas lineas de [O [II] AA4959, 5007 y A4363. Sin
embargo, como se muestra en el Capitulo 3, en presencia de fluctuaciones de temperatura
este método lleva a sobreestimar la temperatura promedio. Una de las causas mas probables
de fluctuaciones de temperatura en regiones H 1t es la deposicion de cnergfa mecénica por
vientos estelares en el gas: por definicion, una region H 11 contiene estrellas masivas, y las
explosiones de supernova y los vientos eun la etapa Wolf-Rayet asociados a una poblacion
estelar masiva, podrian ser una de las causas principales de movimientos wacrdscopicos en
el gas de la region. Dada esta posibilidad. otros métodos diagnasticos para la determinacidn
de la temperatura serian en principio preferibles. sin embargo frecuentemente la calidad de
los datos observacionales limita el uso de diagndsticos alternativos,

La densidad se puede determinar a partir de los cocientes de lincas prohibidas niencio-
nados en ol Capitulo 2. Para los dos cocientes de lineas mas usados, I{A3729) 1{A3726)
y I(A6731) I(AG6716G). la transicion cotre el regimen de baja y el de alta densidad ocurre
entre 102 y 10 e, Dado el rango de densidades tipico de las regiones H 11 {Tabla 8.1).
con este metodo frecuenterente es posible determinar sélo una cota superior a la deasidad.
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del orden de los 10? em ™3, y cuyo valor exacto depende del cociente usado y de la calidad
de los datos observacionales.
Se puede definir una densidad cuadratica media NZ(rms), por medio de la expresion:

++
32 HA)1 + JHE) + 2800

2
N;(rms) = REa(HB, T)hu(HP) ’

(8.4)

donde R es el radio externo de la nube (supuesta esférica), igual al radio de Strémgren para
una nebulosa acotada por radiacion. El factor de llenado se puede determinar midiendo
simultineamente la densidad local N7, medida por las lineas prohibidas (Seccion 2.4.1),
y la densidad cuadratica media de la nube, N, (rms):

N?(rms) = ¢ NeFLQ. (8.5)

Con los valores de ¢ listados en la Tabla 8.1, se obtienen cocientes tipicos N (rms)/N,(FL)
en el rango 0.01 — 0.1,

8.3 El ancho equivalente de HJ3

Uno de los diagnésticos més usados para determinar la edad de una region H 11 es el ancho
equivalente de-HS, EW.(H/).. El ancho equivalente de una, linea se define como el mtervalo
en el continuo adyacente en el cual se emitirfa la misma, energia. emitida en la linea. Bl
ancho equivalente se mide en Angstroms, y es funcién tanto de la intensidad de la linea
como de la del continno subyacente.

En una region de formacion estelar, EW(HS) declina con el tiempo como consecuencia
del aumento del continuo en A4861. La disminucién en EW(Hg) es particularmente rapida
en el caso de brotes instantaneos de formacién estelar, ¥ més lenta en el caso de regiones
con formacién estelar continua debido a que la poblacién estelar ionizante no desaparece,
sino que es reemplazada constantemente.

EW(HS) varia a lo largo de una regién fotoionizada, principalmente como consecuencia
de las variaciones en el continuo estelar interceptado. En el caso ideal de una region ioni-
zada por una fuente puntiforme central, EW(II3) aumenta hacia los bordes de la regién.
Comportamientos distintos reflejan configuraciones mas complicadas, como por ejemplo
presencia de estrellas de tipos espectrales mas tardios en el volumen ocupado por el gas,
o inhomogeneidades en la distribucién del polvo. En presencia de inhomogeneidades en
la distribucién del polvo, la extincién calculada a partir del continuo estelar puede no ser
representativa de la extincion que afecta las lineas nebulares. Calzetti, Kinney, y Storchi-
Bergmann (1994), estudiando la distribucién del polvo en una muestra de 39 galaxias de
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brote, encontraron que la adopcién de una ley de extincién basada en una distribucién
homogénea del polvo puede conducir a errores en la determinacion de la distribucién es-
pectral. Los resultados de este trabajo parecen implicar que, en promedio, las estrellas
méas calientes est4n asociadas a regiones mas ricas en polvo que la poblacién més fria. Esta
diferencia se traduce en una mayor absorcién de las lineas nebulares respecto al continuo
estelar, y puede tener implicaciones importantes en el estudio de las regiones H 11, introdu-
ciendo errores en la comparacién de los valores observados y los predichos por los modelos
de cantidades como EW{HSj).

8.4 El parametro de ionizacién

El parametro de ionizacién se define como el cociente entre la densidad promedio de fotones
jonizantes en una nube, y la densidad electrénica en un punto dado:

HO

donde ¢ es la velocidad de la luz, y NF(R) es la densidad calculada a partir de lineas
prohibidas.

U(R) es una funcion de la posicion en la nube. El pardmetro de ionizacion promedio.
[/. es simplemente el valor de U(R) promediado sobre el volumen. Para el caso de una
nebulosa esfériea con densidad constante:
. 3QH)

El grado de ionizacion de una region H 11 es determinado por su pardmetro de ionizacion.
Para un valor de Q(H®) dado {es decir, una fuente lonizante dada), la geometria de la
nube determina el valor de U. resultando éste mas grande cuanto mas concentrada sea la
nube. Para valores dados de Q{H®) y N,. el factor de llenado determina el valor de U a
traves de su influencia sobre Rg {a mayor €. menor 15 y mayor ). A un anmento de N,
corresponde un menor grado de ionizacion. dada las dependencias con N, de las tasas de
ionizacion v de recombinacion (Seccion 2.1).

Ewmpfricamente. se encuentra que 0.001 < U < 0.01. para la mayoria de las regiones

H 11 (Shields 1990).

8.5 Composicién quimica

La determinacion de la composicion quimica en regiones H 11 galacticas y extra, salacticas
(e -
permite mapear las abundancias en las galaxias, y reconstruir su evolucion quimica.
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Para calcular las abundancias a partir de las intensidades de lag lineas, es necesario
disponer de una determinacién de la temperatura (Seccién 2.4). Como descrito en la Sec-
cién 2.3.1, uno de los métodos méas utilizados para determinar la temperatura electronica
utiliza el cociente (I (A 4959) + I'(X 5007)) /I(A4363). porque éstas lineas son mucho mas
sensibles a la temperatura que las lineas de recombinacion. Sin embargo, (A 4363) es una
linea muy débil y que puede ser muy afectada por choques. Los errores en la medicién de
la linea auroral de [O II1], A 4363, y la contribucién de origen mecanico que ésta puede te-
ner, llevan frecuentemente a sobreestimar la temperatura y, en consecuencia, a subestimar
la abundancia del més abundante entre los elementos pesados, el oxigeno. Pagel (1979}
encontrd que el cociente Rog = ([O IT]A3727 + [O ITI)AN4959,5007)/H 3, esta correlacio-
nado con la metalicidad de la region emisora, siendo la relacién entre Ro3 una funcién del
paradmetro de ionizacién de la nebulosa. A pesar de que el cociente Raz es muy escasamente
sensible a las fluctuaciones de temperatura, la calibracién de esta relacién basada en valores
de abundancias determinados via el cociente A4363/X 5007 se encontraria afectada por los
errores en A4363. En cambio, si la calibracién se efecttia con modelos de fotoionizacion,
el método Rp; constituye una herramienta para la determinacién de abundancias segura y
poco sensible a las fluctuaciones de temperatura.

El helio en las regiones H 11 se encuentra como He I y He IT; ocasionalmente, puede
haber una pequefia zona de He 111 en la parte mas interna de la nebulosa. La abundancia
de helio se determina a partir de cocientes de lineas de recombinacién, y es por lo tanto

poco afectada por fluctuaciones de temperatura. Tas densidades tipicas dé Ta mayoria de

las regiones H 11 son inferiores a la densidad critica del nivel 23S del helio (Seccion 5.2.2).
Consecuentemente, los efectos colisionales no suelen afectar mucho a las intensidades de
las lineas.



Capitulo 9

Modelos de fotoionizacion de
NGC 2363

9.1 Introduccidén

E} calenlo de modelos de fotoiouizacion representa una de las vias waestras hacia la com-
prension de las condiciones fisicas de las nebulosas gascosas. Un modelo de fotoionizacon

ideal debe eumplir con los signientes requisitos:
(a) Reproducir todos los datos observacionales
(b} Estar hasado en hipotesis fisicamente fundamentadas
(¢) No ser falsificable, es decir representar una solucion finica al problema

Ademds. gencralmente se intenta reproducir los datos observacionales con el modelo
mas sencillo posible. aunque no hay razones que justifiquen estrictamente esta eleccibn.

En la practica. estos requisitos no se cumplen nunca de manera estricta. Sin embargo. el
ealenlo de modelos numéricos puede aportar mucha informacion al estudio de las uebulosas
pascosas. En este capitulo ilustraremos los resultados principales obtenidos en el modelaje
de la region H 11 gigante extragalactica NGC 2363, y las cuestiones abiertas que emergen
de este estudio.

Los modelos numeéricos de la region han sido calculados con ¢l codigo de fotoioniza-
cion Cloudy (versiones 90.03 y 90.04. Ferland 1996: ver Capitulo 4). y distintas fuentes
ionizantes, y comparados con tres distintos conjuntos de datos observacionales {Gonzilez-
Delgado et al. 1994: Izotov. Thuan. & Lipovetski 1997: Peimbert, Pena, & Torres-Peimbert
198G). Las restricciones observacionales que Intentanios reproducir con nuestros modeloy
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son F(HB), N, y los cocientes de T(A5007), I{X4363), I(A3727), F(A6300), I(A6720), y
1(1 4686} relativos a J(H3). El trabajo describe las variaciones de los espectros de emisién
al variar de los parametros de ingreso del c6digo. Los resultados implican que no es posible
encontrar una solucién para el valor de metalicidad usualmente adoptado para NGC 2363
{Z ~0.10 Zg), y que un valor de metalicidad mas alto (Z =~ 0.25 Zg) reproduce mejor las
restricciones observacionales.

Se analizan distintas soluciones a esta aparente contradiccion, como incertidumbres en
las trazas estelares, una ley de formacion estelar no estandar, y distintas metalicidades.
Explorando esta fitima posibilidad, se muestra como la presencia de fluctuaciones de tem-
peratura en la region implicaria de forma natural una metalicidad més alta de lo estimado,
Justificando la presencia de estrellas W-R sin necesidad de modificaciones ad hoc del esce-
nario evolutivo estandar. A su vez, los viento de las W-R y de las supernovas asociadas
con la poblacién masiva, podrian explicar las fluctnaciones como causadas por inyeccién
de energia al medio.

Adicionalmente, encontramos restricciones para la forma del episodio de formacién
estelar y las caracteristicas de la IMF, y estimamos la edad del brote y la masa de la nube
de gas.

9.2 Parametros de ingreso de los modelos .. .

NGC 2363 es una region H 11 extragalactica gigante situada en la galaxia irregular NGC 2366.
Para el modelaje de la regién, hemos construido una malla extensa de modelos, caracte-

rizados por distintos valores de los siguientes pardmetros: la ley de formacion estelar, la

funcién inicial de masa, el extremo superior del espectro de masa, la edad del camulo

ionizante, la densidad electronica y la metalicidad.

9.3 Modelos de una sola cascara

Calculamos una primera familia de modelos esféricamente simétricos, con un agujero central
de radio dado, y densidad constante. En esta familia de modelos utilizamos un parametro
ulterior, A/, que describe la fragmentacion de la nube. Al variar los parametros de ingreso
y bara valores bajos de la metalicidad, no encontramos ningtin modelo satisfactorio. En
particular, resulta imposible reproducir simultaneamente las lineas de alto y de bajo grado
de ionizacién, y la linea A4686 de He II. Nuestro mejor modelo de alta metalicidad (que
incluye la contribucién de estrellas Wolf-Rayet) reproduce todas las intensidades conside-
radas en los limites de los errores observacionales, a excepcién de T(A4363) y I(A6300)
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(Tabla F.1). Sin embargo, estas diferencias pueden explicarse por la presencia de choques
en el gas, que afectan mucho a las lineas mencionadas, dejando casi inalteradas las lineas
nebulares. Mayores detalles estan contenidos en el Apéndice F.

9.4 Modelos de dos cascaras

Para conseguir una mejor aproximacién al problema con respecto a los modelos anteriores,
calculamos una segunda familia de modelos constituidos por dos céscaras de distintas
densidades, y con el radio del agujero central variable. Adicionalmente, estudiamos el
efecto de un factor de lenado y de un factor de cobertura inferiores a 1, y de un brote de
formacion estelar distribuido en un intervalo de tiempo finito, y asumimos como ulterior
restriccién observacional el ancho equivalente de HB3. Los resultados obtenidos con estos
modelos estan descritos en el Apéndice G.

En la comparacién entre los resultados numéricos y los datos observacionales, se tomo
en cuenta el efecto de las rendijas, corrigiendo los resultados del modelo completo por el
tamaiio de éstas (Seccion G.4).

E! comportarniento de los modelos al variar los pardmetros mencionados en la Sec-
¢ion 9.2. no difiere sensiblemente de lo que se encuentra para los modelos de una sola
cascara. En particular, no logramos satisfacer las restricciones observacionales con mode-
los de baja metalicidad. y encontramos un mucho mejor ajuste suponicndo una metalicidad
méas alta (Tablas G.8 y G.9).

9.5 Conclusiones

En este trabajo presentamos una serie de evidencias a favor de la presencia de fluctuaciones
de temperatura en la regién H 11 gigante NGC 2363. Entre otras, la presencia de estrellas
Wolf-Rayet en la region implica necesariamente una inyeccion de energia cinética al medio,
debido a la interaccion entre los vientos estelar y el gas en reposo. Otras evidencias son
mas indirectas. como por ejemplo la imposibilidad de reproducir el espectro observado de
NGC 2363 con modejos de baja metalicidad.

De forma méas general, este trabajo mmestra como el cdleulo de modelos nunéricos de
regiones fotoionizadas pueda servir para ampliar nuestros conocimientos de estos objetos.
Eu particular, la comparacion entre los modelos y los datos observacionales puede servir
para doterminar distintas propiedades de las nebulosas gaseosas. Este tipo de investigacion
es particularmente util para e} estudio de esas propiedades. como por ejemplo los pardme-
tros de la funcién inicial de masa, que se signen tratando como pardametros libres, a falta

de teorfas que partan de primeros principios.
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Star-Forming Region in Galaxy NGC 2366 HST - WFPC2
PRCE6-31 : ST S¢l OPO - Qctober 14, 1996
i Drissen, J.-R. Roy, C. Robert (Université Laval) and NASA

Ficura 9.1: Imagen del HST de la galaxia irregular NGC 2366, y de la regién H 11 gigante
NGC 2363 {Drissen, Roy & Robert 1996).



Capitulo 10

Modelos de fotoionizacion de
NGC 5461

10.1 Introducciéon

En este capitulo se describen algunos modelos de fotoionizacion de la region H 11 ex-
tragalactica NGC 5461. Los modelos buscan reproducir las intensidades de [O TLT] A 5007,
[O 1 A 3727, |O 1) A 6300, [S LI} A6720, He 11 A 4686, [O TII] A 4363 y [N 1T} A6584 {v. Apén-
dice A) con respecto a Hid, el ancho equivalente de H3, y la distrihucion espacial eu el flujo
absoluto de Hf.

Los resultados permiten inferir algunas propiedades generales de la region. En parti-
cular. se muestra que las determinaciones actuales de la wetalicidad (Z >~ 0.0066) no son
compatibles con el espectyo observado, y que un ajuste mejor se obtienc suponiendo para
la metalicidad de la region 2 ~ 0.016. Los resultados parccen indicar que la formacion
estelar ha tenido lugar en un brote continuo, con una edad aproximada de 6 Myr. El
mejor modelo logra ajustar la distribucion espacial de F(H3). y la intensidad de las lineas
AS007. A3727. A686, A 6584 y A6300. Esta flthma linea es muy afectada por chogues,
por lo tanto esperarfamos que un modelo de pura fotolonizacion diera un valor inferior al
ohservado. Sin embargo. dado que esta linea se forma en la parte externa de [a region. su
intensidad depende nucho de la geometria de la nube. El valor de A4363 predicho por ¢l
modelo queda por debajo del observado. como es de esperarse en una nebulosa en la cual

hay wna contribucion mecanica a las ionizaciones.

63
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10.2 Propiedades generales y restricciones observacionales

NGUC 5461 es una regién H 11 gigante, contenida en uno de los brazos de la galaxia espiral
M 101 (NGC 5457). La distancia a M 101 ha sido estimada en 7.4 Mpc (Sandage &
Tammann 1976).

NGC 5461 ha sido estudiada por muchos autores (Rayo, Peimbert, & Torres-Peimbert
1982; McCall, Rybski, & Shields 1985; Evans 1986; Skillmann, & Israel, 1988; Torres-
Peimbert, Peimbert, & Fierro 1989; Castafieda, Vilchez, & Copetti 1992, Kennicutt &
Garnett 1996; Garnett et al. 1999). Adicionalmente, contamos con datos espectroscopicos
de alta resolucién tomados con el telescopio de 2.1 m del Observatorio Astronémico Na-
cional de S. Pedro Martir, en la temporada de Junio 1996 (Esteban y Peimbert 1998). No
todos estos datos han sido utilizados, por razones que serdn aclaradas oportunamente.

10.2.1 Tamaino de la regién

El radio de la regién ha sido estimado por varios autores en distintas frecuencias. Cas-
tafieda, Vilchez, & Copetti (1992) presentan estudios de densidad para varias regiones H 11
de M 101; los autores reproducen el perfil de brillo con la superposicion de dos distribu-
ciones gaussianas, con radio caracteristico ro = 1.3", y desfasadas 2.2" aproximadamente.
Williams & Chu (1995) muestran una imagen en He, no calibrada, en la cual la zona

~de_maxima emisién-es-una-regién-elongada-de-30" x 15" aproximadameiits:” Kennicutt &

Garnett (1996) reportan un didmetro en Ha de 307, basado en datos de P. Scowen. Israel,
Goss, & Allen (1996) atribuyen a la regién un tamaifio de 66” x 25" en Ha, y encuentran
que la emisién en radio sigue la misma distribucién. Por medio de observaciones en radio,
concluyen que mas del 50% del flujo es emitido en un nicleo cuyo dismetro a potencia
media es de 5”. Tomando en cuenta todas estas estimaciones, consideramos que el radio de
la regién es de 7" aproximadamente, correspondientes a 250 pc a una distancia de 7.4 Mpc.
Este tamaifio corresponde aproximadamente al radio promedio de la isofota con el 10% del
flujo maximo en NGC 5471, otra regién H 11 de M 101 cuyo aspecto es muy parecido al de
NGC 5461 en las imagenes directas (Skillman 1985). Sin embargo, este valor es s6lo una
primera estimaciéon en alguna medida arbitraria, de tal manera que en el modelaje de la
region hemos preferido considerar como pardmetro el radio, y modificarlo dependiendo de
la geometria adoptada en los distintos experimentos numéricos.

10.2.2 Q(H")

Para la tasa de fotones jonizantes emitidos tomamos el valor Q(H?) = 3.138-10°2 s~1. Este
valor ha sido calculado en base al flujo en Hf reportado por Torres-Peimbert, Peimbert,
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& Fierro (1989) con un coeficiente de enrojecimiento C'(HB) = 0.6, correspondiente a
Q(HY = 1.883 - 10° 5! y considerando que sblo el 60% de F(Hf) es capturado por la
rendija. El valor de Q(H°) de Torres-Peimbert, Peimbert y Fierro (1989} esta en excelente
acuerdo con el valor de Kennicutt & Garnett (1996) Q(H®) = 1.820 - 10° s'. En los
modelos con factor de cobertura cf inferior a 1, se asume para la tasa de fotones ionizantes
emitidos por la fuente el valor Q' (H®) = Q(H®)/cf, preservando de esta manera el valor
observado de I{H{3}.

10.2.3 Abundancias quimicas

Los valores de las abundancias quimicas estdn listados en la Tabla 10.1. Las abundancias de
He, O, N, Ne, S y Ar han sido tomados de Torres-Peimbert, Peimbert & Fierro (1989), dado
que en los trabajos anteriores (Rayo, Peimbert, & Torres-Peimbert 1982; McCall, Rybski,
& Shields 1985) se usaron detectores no lineales sin corregir, lo cual lleva a subestimar las
temperaturas y sobreestimar las abundancias.

TABLA 10.1: Abundancias quimicas para el caso 2 = 0.

N(He) N(H) | 0.0904
O H] -3.61
C H -3.78
N H] 474
- -4.29
-5.30

-5.82

0.0066

La abundancia de C ha sido tomada a partir del cociente C- O de Garnett et al. (1999),
promediando los valores reportados para los dos casos &, = AJEB —V) =31y50
siendo A, la extincion selectiva en el visible y E(B — V) el exceso de color, y asumiendo
(O H]  -3.61 como en Torres-Peimbert. Peimbert y Fierro (1989).

La abundancia total de elementos pesados ha sido fijada en Z = 0.0066 para el caso
2 = (. Sin embargo. s han explorado valores de metalicidad en el rango 0.0066 — 0.020.

por razones que se explicardn a continuacion.
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10.2.4 Intensidad de las lineas

Las intensidades observadas, y los parametros fisicos derivados de éstas, estan listados en la
Tabla 10.2. Para comparar con los espectros teéricos, usamos las intensidades observadas
por Garnett et al. (1999), y por ‘Torres-Peimbert, Peimbert, & Fierro (1989). En el caso
de la intensidad de A6720, sin embargo, utilizamos los valores de Garnett et al. {1999), y
Esteban & Peimbert {1998), dado que el valor publicado por Torres-Peimbert, Peimbert, &
Fierro (1989) es sensiblemente inferior a los valores publicados por los otros observadores,
implicando probablemente un error en la publicacion. '

TABLA 10.2: Datos observacionales.

(al99® TPPF]g EPgge |
(Rendija A} | (Rendija B) | (Rendija C)
I(74861)/I(HB3) 1.00 1.00 1.00
I(A5007)/1(HB3) 3.110 3.020 3.086
I(A3727)/I(HS) 2.980 2,138 1.880
I(X6300)/T(HB) — 0.015 0.022
I(A6720}/1(Hp) 0.475 0.225 0.357
I(\4686)/I(Hp) — 0.021 —
I()\4363)/I(HB). |...<0.040 . | _0.015 ..} . -0.011
I(76584) /I{HJ3) 0.425 0.363 0.384
EW(Hp) — 195 —
Q(H?) — 1.883 x 10°? | 2.212 x 1052
N(S 1) — 234 153
N(O II) — — 186

® Garnett, D.R. et al. 1999, ApJ, 513, 168.
b Torres-Peimbert, S., Peimbert, M., & F ierro, J. 1989, Apl, 345, 186.
¢ Esteban, C. & Peimbert, M. 1998 (comunicacién privada).

10.3 Comparacién entre los modelos teéricos y los datos ob-
servacionales
De manera aniloga a lo descrito en el Capftulo 9, para comparar el espectro predicho

por los modelos de fotoionizacién con los datos observacionales se ha tomado en cuenta
el efecto de las rendijas usadas por Garpett et al. (1999) (rendija A), Torres-Peimbert et
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al. (1989) (rendija B), y Esteban & Peimbert (1998) (rendija C). Las dimensiones de las
rendijas estén listadas en la Tabla 10.3, donde se ha considerado una distancia de 7.4 Mpc.
Dado el tamaifio de la rendija A, los datos de Garnett et al. (1999) dependen mucho de la
posicién exacta en la nebulosa, y de la estructura de ésta a pequena escala. Por esta razon,
en caso de discrepancias importantes entre los ajustes obtenidos con las distintas rendijas,
consideramos més significativo un ajuste de los madelos con las otras rendijas.

TABLA 10.3: Tamanos de las rendijas.

Gal99® TPPF89? EP98¢
(Rendija A) {Rendija B) (Rendija C)
0.86”" x 0.86” 3.8" x 124" 2" x 26.6"
31 pc x 31 pc | 137 pe x 446 pc | 76 pc x 959 pc

¢ Garnett, D.R. et al. 1999, AplJ, 513, 168.
¥ Torres-Peimbert, S., Peimbert, M., & Fierro, J. 1989, ApJ, 345, 186.
¢ Esteban, C. & Peimbert, M. 1998 {comunicacién privada).

10.4 Modelos numéricos

Los modelos de fotoionizacion de NGC 5461 han sido calculados con Cloudy {version 90.04).
En el Capitulo 4 se da una descripcion general de las caracteristicas del codigo. Para la
geometria, se han experimentade distintas soluciones, que seran descritas a lo largo del
capitulo. Las fuentes ionizantes utilizadas estan descritas a continuacion.

10.4.1 Fuentes ionizantes

Las fuentes ionizantes utilizadas cn el caleuto de los modelos numéricos de NGC 51461
han sido tomadas de Starburst99 {Leithierer et al. 1999). Starburst99 es un conjunto de
modelos doe sintesis para galaxias con formacion estelar activa. Los modelos son una version
actualizada de los modelos de sintesis de Leitherer y Heckinan (1995) nsados para modelar
NGC 2363 (Capitulo 9). Las diferencias principales. con respeto a los modelos anteriores,
se deben a la inclusion de trazas evolutivas y modelos de atmosfera mmds recieutes. Distintas
opeiones estan disponibles para la ley de pérdida de masa: en todos los modelos deseritos en
este capitulo. se han usado espectros de sintesis caleulados con las nuevas trazas evolutivas

de Meyunet et al. (1994) con tasa de pérdida de masa anmentada,
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Los valores de metalicidad disponibles son cinco (Z = 0.001, 0.004, 0.008, 0.02 y 0.04).
Para calcular modelos con metalicidades intertnedias, se han realizado interpolaciones li-
neales en F,. Para mayores detalles acerca de las caracterfsticas de los modelos de sintesis
remitimos el lector a la referencia original (Leitherer et al. 1999).

10.4.2 La metalicidad de NGC 5461

Los modelos calculados exploran un amplio rango de metalicidades, variable entre Zigas =
0.0064 (aproximadamente igual al valor que se obtiene en el caso de t2 = 0, ver Seccién 10.2)
Y Zgas = 0.020. Hay muchas razones para explorar metalicidades mayores a 0.0066:

(a) Como se vio en el caso de NGC 2363, si el objeto tiene fluctuaciones de temperatura,
y éstas no son tomadas en cuenta, se subestima la metalicidad.

(b) Diaz et al. (1991) proponen una relacién entre la intensidad de las lineas de azufre
[SII] AA6717,6731 y [S III] AX 9069,9532, y el parametro de ionizacion de la nebulosa:

logU = —1.69 log([—[g%) - 2.99. (10.1)

Aplicando esta relacion al caso de NGC 5461 se obtiene para el parametro de ioniza-

—€i60-0:004-5-U-5-0:019; dependiendo de 168 datos obsérvacionales y de los parametros

atomicos utilizados (Pradhan & Peng 1995; Shaw & Dufour 1994). El valor observa-
cional de Ry3, calculado con los datos de Torres-Peimbert, Peimbert, & Fierro (1989),
es 0.79. Con este valor de Rys, y el rango de U mencionado, usando la calibracién
para Ry de McGaugh (1991), se obtiene —3.1 < [O/H] £ —3.2, equivalente al rango
de valores 0.016 < Zgo; < 0.019 para la metalicidad total.

{c} El parametro Ro3 de los modelos sale demasiado alto cuando Zgas = 0.006, sugiriendo
que la metalicidad del gas en NGC 5461 es mayor que Z == 0.0066, dado que en la
rama superior del diagrama de R a mayor metalicidad, menor Raz (McGaugh 1991).

10.5 Modelos de dos cascaras

Los primeros intentos por reproducir el espectro de emisién de NGC 5461 se hicieron con
una serie de modelos de dos céascaras, de radios Ry = 150 pc y Ry variable en el intervalo
490 — 380 pc, y un agujero interno de radio Ry = 0.4 pc. Los pardmetros de esta secuencia
de modelos estan especificados en la Tabla 10.4, con el siguiente significado: 1 + z =
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pendiente de la funcion inicial de masa (siendo 1 + z = 2.35 para una funci6n inicial de
masa de Salpeter); M, == extremo superior de masa en la funcién inicial de masa, en
masas solares; NI" No% == densidades electronicas de la céscara interna y de la externa,
en cm3; ¢ = factar de llenado; ¢t = edad del brote, en Myr; ¢f = factor de cobertura.
Los modelos de esta serie tienen Z, variable entre 0.008 y 0.020, y Z,q; = 0.80 X Z,, para
tomar en cuenta la disminucion de los metales en el gas debido a formacién de polvo.

Los resultados estan resumidos en la Tabla 10.4. En cada caso, se presentan las predic-
ciones que se obtienen corrigiendo por el sesgo de las rendijas (columnas “A” y “B”}, y las
predicciones del modelo completo (columna “Comp.”). Ei ajuste de A 5007 mejora conforme
aumenta la metalicidad, llegando a ajustar para un valor de Z, intermedio entre 0.015 y
0.018. A3727, A6300, A 6584 y X 6720 quedan muy débiles en todos los modelos, mostran-
do que, en los modelos, la zona de bajo grado de ionizacion necesita ser mas extensa. El
ajuste de A4363 es bueno para el modelo de menor metalicidad, y empeora répidamente
al crecer ésta, como consecuencia de la disminucion en temperatura. La eleccion de la
edad toma en cuenta, a primera aproximacion, la intensidad observada de A4686. Debido
a la aparicién de estrellas W-R en la poblacién, alrededor de 3.0 Myr y para este rango
de metalicidades. el valor predicho de T()4686)/1(H3) sube rapidamente de 0 a valores
mayores a lo observado. El montento exacto de la aparicion de las W-R. y el valor maximo
alcanzado por A 4686, dependen de la metalicidad. Para la edad clegida, 2.9 Myr, A 4686 da
un buen ajuste en el caso Z, = 0.012, quedando demasiado débil o demasiado intensa para
valores mayores o menores. respectivamente, de la metalicidad estelar. A pesar de que la
ealidad del ajuste de ) 4686 ¢s variable, se ba elegido adoptar el mismo valor de ¢ en todos
los modelos. para facilitar la comparacion. a reserva de mejorar el ajuste con Pequenos
cambios en la edad. Los valores encontrados de EW(H/3) parecen favorecer metalividades
altas y o cdades mayores.

Con un ajuste tan pobre, tiene poco sentido definir cual sea el wicjor modelo. Para
tados los valores de wetalicidad explorados. el problema principal es ol ajuste de las lineas
de [O 10}, [N 11} ¥ [S TI]. que cacn demasiado al tomar en cuenta ¢l efecto de la rendija
debido a que la zona de bajo grado de ionizacion es demasiado externa. Para obtener un
mejor ajuste hay que bajar el grado de ionizacion en la zona mas interna de la nebulosa.
Otro problema de todos los modelos de esta serie es of flujo en H/ visto a traves de la
rendija B: auncue la rostriceién observacional sobre el finjo total es satisfecha, éste no es
lo suficientemente concentrado hacia el centro de la nube: F(UIT3) i g/ F(H3) o = 0.40
contra un valor observado de = 0.60.

Los modelos de esta serie han de entenderse como un punto de partida, que sirva para
entender qué modificaciones hacer para llegar a modelos satisfactorios. En las siguicntes

secciones se exploran posibles modificaciones a los parametros de entrada de Jos modelos,
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que permitan obtener mejores ajustes.

TaeLAa 10.4: Modelos de dos cascaras®.

Zs 0.008 0.010 0.012
Zgas 0.0064 0.008 0.0096

A B®  Comp. A B Comp. A B®  Comp.

I{A\4861)/I(H 1.000 1.000 1.000 | 1.000 1.000 1.000 | 1.000 1.000 1.000
I{A5007)/I(H 4.655 5.024 4.061 | 4.391 4.574 3.731 | 4.038 4.067 3.541
I(A\3727)/1(H 0.367 0.667 2.416 [ 0.319 0.595 2424 |0.310 0.576 2.236
I{A6300)/1 0.003 0.007 0.063 | 0.004 0.608 0.072 |0.004 0.008 0.074

1(A6720)/I(H
I1(24686)/I(H
1(M4363)/I(H
I(A6584)/I(H

0.133 0.031 0.011 | 0.128 0.027 0.009 ) 0.114 0.021 0.007
0.037 0.028 0.022 | 0.028 0.019 0.015 ) 0.020 0.012 0.011

(
(
(
(H
(
(
(
( 0.052 0.006 0.343 | 0.051 0095 0.374 |0.055 0.102 0.371

f)
8)
)
f)
£) 1 0.074 0200 0490 | 0.074 0213 0544 | 0.080 0.228 0.546
8)
B)
8)

Fetit fptot 0.011 035 100 [0011 035 L00 |0.012 039  1.00
EW(HS) 308 300 291

[ Z, 0.015 0.018 0.020

Zgas ol 0012 e 00144 - Q16 T T

A B®  Comp. | A B® Comp.| A B®  Comp.

I()4861)/I(HB3) | 1.000 1.000 1.000 | 1.000 1.000 1.000 | 1.000 1.000 1.000
T(X3007)/T(HB) | 3.444 3.332 3.065 | 2.840 2.647 2.577 | 2.331 2.240 2.272
I(A3727)/1(HB) | 0.266 0.507 2.032 [0.224 0.444 1.826 | 0.200 0.408 1.685
I(A6300)/I(HB3) | 0.004 0.009 0.077 | 0.004 0.009 0.077 | 0.004 0.009 0.076
T(X6720)/1(BF) | 0.080 0.236 0.508 | 0.078 0.23¢  0.556 [ 0.075 0.229  0.547
I(»4686)/I(HB) | 0.096 0.013 0.006 ) 0.065 0.006 0.003 } 0.002 0.000 0.003
I(A4363 JI(HB) | 0.012 0.007 0.007 ) 0006 0.003 0.004 !0.002 0002 0.000
I(A6584)/I(HB) | 0.054 0.103 0.372 (0051 0.101 0.364 | 0.050 0.100 0.355
[slit jptot 0.014 042 100 0015 045 100 |0.015 047 100
EW(HpB) : 275 258 246

¢ Para todos los modelos: Ley de formacion estelar: brote instantdneo; Hy = 0.4 pc;
B; = 130 pc; Rz entre 490 y 580 pe; 14z = 2.35; My, = 120 Mg; Ne"n = 200 cm™3;
N =35 cm™3; € = 0.035; ¢ = 2.9 Myr, ¢f = 1.

5 En el caso de A6720, se ests considerando el tamafio de la rendija C en lugar de la B
para la comparacién.
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10.6 Modelos con menor grado de ionizacién

Para bajar el grado de ionizacién en los modelos de NGC 5461, se han explorado las
siguientes tres alternativas:

{a) Bajar M,, de 120 a 100 My, para tener espectros ionizantes menos duros, variando
oportunamente la edad para lograr el ajuste en A 4686.

{b) Calcular modelos compuestos de 3 zonas, como el ilustrado en la Figura 10.1. Fisica-
mente, un modelo de este tipo representaria una geometria modelada por una nube
molecular, como en el caso de la nebulosa de Orién. La zona més chica, del lado de
la nube molecular, es mas densa y épticamente mas gruesa.

(¢} Calcular modelos de una sola céscara, con ¢f < 1 y una eleccion oportuna de la
densidad. Al bajar el factor de cobertura, si se mantiene constante ¢ aumenta el
grado de ionizacion, porque para mantener las restricciones observacionales Q(H 03
anmenta con el inverso de ¢f, y N, s6lo con el inverso de la raiz de ¢f (ecuaciones 8.2,
8.3 y 8.7). Disminuyendo oportunamente e es posible obtener modelos con menor
grado de ionizacion.

10.6.1 Modelos con M,, = 100 M.

Modelos de dos edscaras cou M, = 100 My, mejoran sélo marginalmente respecto al caso

My =126 M., y no serdn discutidos alteriormente.

10.6.2 Modelos con nube molecular

Estos modelos se han caleulado como suma de modelos de dos capas y modelos de una sola
capa mas compactos. En la Tabla 10.5 presentamos dos modelos de este tipo. caleulados
con dos distintos valores de la metalicidad. El significado de las columnas estd explicado
en la seccion 10.4.

El mejor nodelo de esta serie. caracterizado por Z, = 0.015 7 vy Zys = 0.012 Z.. logra
un ajuste muy pebre: A5007 demasiado alto en un 15% aproximadamente. A3727. AG534,
A4686 v A 4363 muy por debajo del valor observado. AG300 y AGT20 demasiado intensas.
El ancho equivalente de H3 de los modelos también es demasiado alto. El valor de F(H:3)
visto a través de la rendija B reproduce con buena aproximacion el valor observacional.

Cowmo se ha mencionado anteriorniente, el valor bajo de A 4363 puede ser explicada como
ofecto de las fluctuaciones de temperatura; viceversa. para A 6300 resulta dificil explicar
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Hiolecwlar -

Ficura 10.1: Estructura de los modelos con nube molecnlar,

un valor mis alto de lo abservado (aunque este problema se podria resolver con un modelo
acotado en densidad, en el cual se corte la regién -més externa- de formacion del O I). El
desajuste de A3727 y A6584 es importante, de tal manera que medificando Gnicamente
la geometria de la nube no se podria compensar, manteniendo simultaneamente el ajuste
de A5007. En este tipo de modelos, moviendo la edad y/o la metalicidad, es imposible
encontrar un ajuste satisfactorio.
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TaBLa 10.5: Modelos con nube molecular®.
L 0.012 0.015
Zgas 0.0096 0.012
A B’ Comp.| A B’  Comp.
I(A\861)/1(Hj3) | 1.000 1.000 1.000 | 1.000 1.000 1.000
I{AB007)/T(HB) | 4.204 4.047 3.707 | 3.628 3.411 3.221
I(A3727)/1(HB) | 0.680 1322 2.252 | 0.600 1.212 2.103
I{)6300)/I(HF) | 0.015 0.033 0071 | 0016 0.035 0.076
I{\6720}/I(HS) | 0.157 0.318 0.531 {0158 0.333 0.557
I{)4686)/I(HB) | 0.105 0.015 0.008 | 0.089 0.010 0.006
I(X4363)/I(HB) ) 0.021 0013 0.012 | 0.013 0.008 0.008
I(A6584)/I(HB) | 0.117 0227 0379 | 0115 0.232  0.390
Falit /fptot 0.018 0.53 1.00 | 0.019 0.55 1.00
| EW(Hp) 290 | 274
¢ Para todos los modelos: Ley de formacion estelar: brote instantadneo; Ry = 0.4 pc:

V4= 2350 My, = 120 Mt e = 00350 ¢ = 2.9 Myr. of = 1. La mitad del flujo total en
Hi es producida por un modelo con 2y = 150 pe y B2 = 550 pe (Z, = 0.012} 0 Ry = 520
pe (Z, = 0.015), ™% = 200 em 3,y N2 = 35 e % la otra witad por un modeto con
Rg = Ry =180 pe.y N, = 300 e ?

b En el caso de AG720. se osté considerando el tamafio de la readija C en lugar de la B

para la comparacion.

10.6.3 Modelos con ¢f < 0

Un ulterior intento para bajar ¢l grado de ionizacion se hizo al calcular una serie de modelos
de dos capas, acotados por radiacion, mas compactos respecto a los anteriores, y con factor
de cobertura of < 0. En la serie de modelos se han variado la densidad y el factor
de Henado. manteniendo el radio constante. Las predicciones para estos modelos estin
listadas en la Tabla 10.6. y los pardmetros que caracterizan a los modelos estan listados en
el pié de tabla.

Estos modelos representan un intento por tratar de resolver los problemas menclonados
en la seecion anterior. La mayor densidad central, respecto a los modelos anteriores. asegura
que un mayor poreentaje del flujo de Hid es capturado por la rendija. v que el gradoe do
jonizacion baja. mejorando el ajuste tanto de las lineas de alto grado de ionizacion. comao

&l e las de bajo grado de ionizacion.
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TaBLA 10.6: Modelos de dos cascaras, con cf < 0.

Nin 345 315 295
€ ' 0.0030 0.0035 0.0040

A B"  Comp.| A B"  Comp.| A B®  Comp.
I(X4861)/I{(HB) | 1.000 1.000 1.000 |1.000 1.000 1.000 | 1.000 1.000 1.000
I(A5007)/I(HB) | 4.055 4.045 3.937 | 3.999 4.039 3.950 | 3.964 4.041 3.969
I{A3727)/I{HB) | 0.830 1.732 2.268 | 0.791 1.655 2176 ] 0.760 1.592  2.098
I(A6300)/I(HB) | 0.026 0.061 0.087 | 0.025 0.058 0.082 ] 0.024 0.055 0.079
T(A6720)/I{HB) | 0.217 0.426 0.592 [ 0.205 0.404 0.563 | 0.196 0.386 0.539
I(X4686)/I(HpB) | 0.116 0.017 0.012 | 0.117 0017 0.012 | 0.117 0.017 0.012
1(X4363)/I(HB) | 0.017 0.011 0011 |0.016 0011 0.011 | 0.016 0.011 0.011
I(A6584)/I(HB) | 0.156 0.324 0.423 | 0.147 0.306 0.402 | 0.140 0.292 0.384
Fslit jptat 0.024 068 100 |0.021 058 1.00 [0.018 0.50 1.00

¢ Para todos los modelos: Ley de formacién estelar: brote instantaneo; Ry = 0.4 pc;
Ry =150 p¢; Re =~ 175 pe; 1+ = 2.35; My, = 120 Mg; ¢ = 3.0 Myr; ¢f = 0.5; N2t = 35
em™2; Z, = 0.015; Zgas = 0.020.

b En el caso de A6720, se estd considerando el tamatio de la rendija C en lugar dela B ... -

 ——— . "parﬂ-'la,"COIl’lp’ana'Ci‘()’ﬁf P

Los resultados estan listados en la Tabla 10.6. El mejor modelo de esta serie es el de
mayor densidad. En este modelo, A 5007 sigue siendo demasiado alta en un 30%, mientras
A4686, A6584 y A6720 muestran un buen ajuste (ndtese que en todos los modelos calcu-
lados, el ajuste de A 6584 con la rendija B ¢sts siempre asociado a un muy mal ajuste con
la A}. El desajuste de A4363 se podria explicar con fluctuaciones de temperatura, no asi
A 6300 que sale demasiado intensa en el modelo.

10.7 Modelos con formacion estelar continua

Suponiendo una ley de formacién estelar de brote continuo, se logra obtener en general un
ajuste mucho mejor. En particular, se obtienen las siguientes mejorias:

(a) El grado de ionizacién de la nebulosa es mejor reproducido (el cociente (A 5007)/T(A 3727)

predicho reproduce el chservado).
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TABLA 10.7: Modelos de dos cascaras, con formacion estelar continua y ¢t = 5.0 Myr.

Z. 0.015 0.016 0.017 ]
Zgas 0.012 0.0128 0.0136

A B®  Comp.| A B Comp.| A B*  Comp.

J(MS861)/I(HB) | 1000 1.000 1.000 | 1.000 1.000 1.000 | 1.000 1.000 1.000
I(A5007)/I(HB) | 3.796 3.219 3.033 | 3.580 3.010 2.840 ' 3.366 2.811 2.638
I(A3727)/I(HB) | 0.966 1.906 2687 |0.970 1.931 2644 |0.963 1.933 2.581
T(A6300)/I(HB) | 0.006 0.014 0.040 | 0.008 0.017 0.041 | 0.010 0.023 0.045
I(A6720)/I(HB) | 0.165 0.320 0.487 | 0.176 0.341 0.504 |0.188 0.363 0.524
1(A4686)/I1(H3) | 0.082 0.008 0.005 | 0.081 0.008 0.005 | 0.080 0008 0.005
I(A\4363)/I(HB) | 0.014 0.008 0.008 | 0.012 0.007 0.007 |0.011 0.006 0.006
T(A6584)/I(HZ) | 0.161 0.317 0.447 | 0.169 0.335 0459 |0.175 0.351 0.470
lit frtot 0.021 0.63 100 | 0022 064 1.00 |0022 065 1.00
EW(H3) 296 294 201

? Para todos los modelos: Ley de formmacion estelar: brote continuo; £y = 0.4 per Ity = 150
pet Ro = 530 pe: 1+ = 2300 M, = 120 M.: ¢ = 5.0 Myr: of = 1 Nf‘:“ = 300 cm 3
NY =16 e 3 e = 0.0028.

b En el caso de A 6720, se estd considerando el tamano de la rendija C en lugar de la B

para la comparacion.

(h) Se obtiene un valor de A6300 menor a lo observado, como se esperaria en caso de

fluctuaciones de temperatura.

Eu las Tablas 10.7 y 10.8 se ilustran los resultados obtenidos adoptando una ley de
foracion estelar continta al variar de la metalicidad. para dos distintos valores de la

edad.

10.7.1 X 4686

Ea estos dos modelos A4686 queda demasiado débil. Contrariamente al caso de los brotes
instantaneos. no se puede ajustar la intensidad de esta linea aumentando la edad. porgue la
formacion estelar continua mantiene el cociente entre el niumero de estrellas O y ol niimero
de estrellas W-R demasiado alto.

Sin embargo. hay que tomar en cuenta que el flujo observado en A 4686 contiene nna

contribucion estelar. Eu ol caso de NGC 2363, no ha sido necesario tomar cn cucnta este
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TaBLA 10.8: Modelos de dos cascaras, con formacion estelar continua y ¢ = 6.0 Myr.

Za 0.015 0.016 0.017
Zgas 0.012 0.0128 0.0136

A B®  Comp. A B®  Comp. A B®  Comp.

I(3861)/I(HB) | 1.000 1.000 1.000 | 1.000 1.000 1.000 | 1.000 1.000 1.000
I(A5007)/I(HB) | 3.775 3.221 3.035 | 3.559 3.006 2.837 | 3.346 2.807 2.656
1(A3727)/I(HB) | 0.946 1.874 2654 | 0.956 1.912 2.616 | 0.948 1.910 2.554
1(X\6300)/I(HB) | 0.006 0.013 0.040 | 0.008 0.018 0.042 | 0.010 0.023 0.045
I(36720)/T(HB) | 0.164 0.319 0.487 | 0.176 0.342 0.505 | 0.187 0.363 0.524
I(A4686)/1(HB) | 0.084 0.009 0.006 | 0.082 0.008 0.005 | 0.081 0.008 0.005
1(X4363)/I(11B) | 0.015 0.008 0.008 | 0.012 0.007 0.007 | 0.011 0.006 0.006
I()\6584)/I(HB) | 0.159 0.314 0444 | 0.168 0.335 0.458 | 0.174 0.350 0.468
Fotit [ptot 0021 0.63 1.00 |0.022 064 1.00 |0.022 0.65 1.00

EW(Hp) 253 9252 252

¢ Para todos los modelos: Ley de formacién estelar: brote continuo; Ry = 0.4 pc; H; = 150
pc; Ry = 530 pey 1+ o = 235 My, = 120 Mg; ¢t = 6.0 Myr; cf = 14 N = 300 cm™3;
N =16 em™3; e = 0.0028. -
b-Biel ©ass d6 N6720, 8 est4 considerando el tamafio de la rendija C en lugar de la B

para la comparacion.

efecto porque a la edad y la metalicidad de esta region la contribucién estelar no es muy
importante.

Tomando en cuenta la contribucién cstelar y la nebular para las distintas edades y
metalicidades, los valores previstos suben aproximadamente al doble, quedando en un 80%

del valor observado.

w

10.7.2 Edad

En un brote estelar con una tasa de formacién continua, €l ancho equivaleute de H3 baja
méas lentamente; en consecuencia, hay que explorar un intervalo de edades mayores respecto
al caso de brote instantaneo. Para una edad de 5 Myr, el valor calculado de EW(Hp), ~ 295
A, est4 todavia muy por encima del valor observado (195 A, Torres-Peimbert, Peimbert,
& Fierro 1989). Para t = 6 Myr, se obtiene un valor de ~ 252 A, todavia demasiado
alto respecto al valor observado por Torres-Peimbert, Peimbert, & Fierro (1989), pero en
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acuerdo con el valor de EW(HA3) == 239 A observado por Kennicutt & Garnett (1996).
Alternativamente, puede haber una poblacién subyacente de estrellas mds viejas, que
disminuyan el valor observado de EW(H).

10.8 Conclusiones

Calculamos modelos con formacién estelar de brote instantaneo para la region H 11 extra-
galactica gigante NGC 5461. Encontramos que modelos de fotoionizacién con 2 =0 (ie,
baja metalicidad) no logran reproducir el espectro observado. En particular, la intensidad
total de las lineas de oxigeno resulta demasiado baja. Dada la ubicacion de NGC 5461 en
el diagrama Ras vs. [O/H], este resultado sugiere una mayor metalicidad para la region.

Con modelos méas metalicos obtenemos un ajuste mejor, sin embargo no logramos ob-
tener un buen ajuste del grado de ionizacién al variar la geometria de la regi6n.

Adoptando una ley de formacién estelar continua, encontramos un ajuste mucho mejor:
A5007, A3727, A6720 y 26584 ajustan los datos observacionales, una vez que se haya
tomado en cuenta el sesgo introducido por el tamafio de la rendija. 24636 queda en un
tercio del valor observado, y aplicando la correccion por la componente estelar, se encuentra
un buen ajuste, legando el valor tedrico al 80% del observado. A 4363 queda por debajo
del valor observado. como es de esperarse en caso de chocques, mientras el valor previsto de
A 6300 es ligeramente superior al observado: modelos acotados en densidad podrian ajustar
hien esta linea. dejando sin modificar las otras. El valor predicho de EW(H/3) es superior
al observado para £ = 5 Myr. y comparable para t = 6 Myr.

El ajuste mejor se obtiene para modelos con Zggy ~ 0.13 Z, . es decir nn valor superior
por un factor de 2 respecto al valor caleulado con T, = T, (O TI1), el miswo factor que sc
encuentra en el caso de NGC 2363 (Apéndice G). Este valor de abundancia se obtendria
adoptando para la temperatura promedio de NGC 5461 el valor 7 = 7,200 K, un valor
2.000 K inferior al valor T,.(Q III) = 9,200 K que se obtienc con las intensidades de
Torres-Peimbert, Peinmbert., & Fierro (1989) v los parametros atomicos del |O 11| mas
recientes publicados por Pradhan & Peng (1995). Con estos valores de 7y y T.(O L), y
la ecuacion 3.11. se obtiene t2 = 0.06.



Capitulo 11

Conclusiones

11.1 Introduccién

En esta tesis se han discutido muchos problemas relacionados con las propiedades fisicas
y la composicién quimica de las regiones H 11 y de las nebulosas planetarias. Este capi-
tulo resnme los resultados principales de este trabajo, asi como los problemas que quedan

abiertos v las dreas de trabajo futuro que los mismos resultados sugieren.

11.2 La importancia de las fluctuaciones de temperatura

Han pasado més de treinta afios desde que Peimbert (1967) describio. por primera vez. las
implicaciones teéricas que derivan del abandonar la hipotesis de temperatura uniforme en
el estudio de las propiedades de las nebulosas gaseosas, Desde entonees, se han acumulado
muchas evidencias, tanto ohservacionales como tedricas, que apuntan a inhomogeneidades
en la estructura de temperatura de las nebulosas planetarias y de las regiones H 1. Al
mismo tiempo. los astrénomos se han repetidamente enfrentado con apareutes contradic-
ciones. en el intento de explicar los datos espectroscopicos de estos objetos con modelos de
temperatura uniforme.

Como en el famoso chiste de la vaca con simetria esférica (Cox 1999}, parece que la
tendencia general ha sido una preferencia para el modelo mas seucille posible. a pesar de
que observacional y tedricamente hay nuichas razones para sospechar inhomogeneidades en
las estructuras de temperatura y de densidad. Desde nn panto de vista observacional es in-
negable la presencia de estructuras como grumos. filamentos. burbujas, frentes de choques,
y campos de velocidades asociados. Todos estos fendmenos iwplican necesariamente que
haya fluctuaciones de temperatura. Probablemeunte, la. conclusion que habria que sacar de

—
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este estado de cosas es la necesidad de integrar los escenarios teéricos para la interaccién
entre el gas y la radiacién en condiciones estacionarias, con la hidrodinamica del medio
interestelar.

A continuacién resumimos los resultados principales obtenidos con este trabajo.

11.2.1 Nebulosas planetarias

En este trabajo se ha mostrado como el tomar en cuenta la presencia de fluctuaciones de
temperatura en la nebulosa, atin con una descripcién aproximada de las mismas, permite
resolver muchas contradicciones, y explicar los espectros de las planetarias de una manera
sencilla y sin embargo fisicamente fundamentada.

En el Capitulo 6 v en el Apéndice D mostramos que, suponiendo fluctuaciones de
temperatura en las nebulosas, es posible explicar ta discrepancia entre los valores observados
de T.{O*F) y T.{C**). Apoyando esta hipotesis, mostramos que hay correlacién entre la
diferencia observada T,(Q* 1) —~ T,(CtT) y el campo de velocidad observado en el objeto,
sugiriendo que los valores altos de 7.{O7 ) tienen una contribucién de origen mecanico.
Consecuentemente, sugerimos el uso de T,{C**) para la determinacién de la abundancia de
carbono en-nebulosas-planetarias;y mostramos Tomo &8t deteiminacion dé€ la temperatura
electrénica resulta en acuerdo con la temperatura electrénica determinada con el salto de
Balmer, poco sensible a las fluctuaciones de temperatura.

En el Capitulo 7 y eu el Apéndice E mostramos como las discrepancias entre los valores
de abundancia de helio obtenidos a partir de distintas lineas de He I disminuyen cuando se
toman en cuenta los efectos colisionales. Asimismo, se muestra como suponiendo pequenas
fluctuaciones de temperatura en el gas, y tomando en cuenta efectos de profundidad ép-
tica ademés de los colisionales, se logra acuerdo entre las abundancias determinadas con
las distintas lineas. Adicionalmente, proponemos dos nuevos métodos para determinar la
temperatura electrénica en nebulosas planetarias. El primer método utiliza pares de lineas
poco afectadas por efectos de transporte, y se puede aplicar con objetos en los cuales los
efectos colisionales son importantes. El segundo método se aplica en objetos en los cuales
los efectos colisionales son poco importantes, y permite determinar simult4neamente la
profundidad éptica en A 3889 y la temperatura electronica.

Con los valores de t? as{ determinados, obtenemos para la metalicidad valores superiores
a los que se determinan suponiendo temperatura constante. Las nuevas determinaciones
de metalicidad se acercan mas a las de las estrellas recién formadas.
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11.2.2 Regiones H 11

Los modelos numeéricos calculados para las regiones H I extragalicticas NGC 2363 y
NGC 5461 han permitido determinar muchas propiedades de los dos objetos. En ambos
casos, los resultados parecen mostrar que las determinaciones actuales de la metalicidad
necesitan ser revisadas, como consecuencia de la presencia de fluctuaciones de temperatura.

En el caso de NGC 2363, combinando la temperatura de Paschen (Seccién 2.3.1) con la
de [O I}, obtenemos valores de 2 en el rango 0.06 — 0.10. Los modelos con fluctuaciones
de temperatura son fisicamente mas coherentes, y permiten lograr un mejor acuerdo con los
datos observacionales respecto a los modelos que suponen 2 = 0. Encontramos mialtiples
evidencias de la presencia de estrellas Wolf-Rayet en los dos nudos principales. En el caso
del nudo A, la intensidad de A 4686 nebular es consistente con la presencia de dos estrellas
Wolf-Rayet. Este hecho apoya la nueva determinacion de la metalicidad, dado que i} la tasa
de formacién de Wolf-Rayet aumenta con Z, y #) los vientos de Wolf-Rayet ciertamente
producen fluctuaciones de temperatura en el medio. Encontramos que las caracteristicas
del nudo A son compatibles con una historia de formacion estelar en un brote extendido,
iniciado hace 3 Myr aproximadamente y con una duracién de 1.6 Myr, y que el nudo B se
formno en un brote previo.

Analogamente al caso de NGO 2363, encontramos la imposibilidad de reproducir el
espectro de NGC 5461 con modelos que supoucn t2 = . Abandonando la hipotesis de
temperatura uniforme. logramos un ajuste mucho mejor suponiendo Z ~ 0.016 Z. en lu-
gar de Z ~ 0.0066 Z.. El mcjor modelo caleulado supone nna tasa de fornacion estelar
continua y una edad de 6 Myr aproximadamente. Con este modelo se ajustan las inten-
sidades de las lineas nebulares de [O 11, y de las lineas de |O IT), [S T1j, [N I1] y He IL
La intensidad de A 4363 queda por debajo de la observada, probablemente debido a que
esta linea tiene una contribucion por choques. El valor de A6300 es ligeramente superior
al observado: esta discrepancia podria explicarse suponiendo que NGC 5461 no es acotado
por radiacion, El valor predicho de EW(II3) es comparable con el observado.

11.3 Limites de este trabajo

Las investigaciones descritas en osta tesis muestran la nnportancia de tener en cuenta
1as fluctuaciones de temperatura en el estudio de las regiones fotoionizadas. Algunos de
nuestros resultados podran posiblemente sufrir modificaciones. debido a cambios y modi-
ficacionies e la fisica atémica v en los demas ingredientes nsados. Entre los principales
resultados ‘robustos’ de este trabajo estd el haber mostrado la ntilidad del calculo de

modelos numéricos en el estudio de las nebulosas gaseosas.
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El célculo de modelos numéricos de regiones H 11 se estd mostrando cada ver més como
un método sumamente flexible y poderoso para el estudio de estos objetos. Calculando
modelos numeéricos de objetos especificos es posible tanto mejorar nuestra comprension de
los objetos mismos, como evidenciar los aspectos en los cuales es todavia incompleta la
comprensiéon de los procesos fisicos que ocurren en las regiones de formacion estelar.

El modelaje numérico de las regiones fotoionizadas requiere de algunos ingredientes ba-
sicos. En primer lugar, es necesario suponer un espectro lonizante. Este es un ingrediente
sumamente importante, dado que la capacidad de un modelo numérico para satisfacer los
datos observacionales depende crucialmente del espectro usado. Los espectros sintéticos,
que toman en cuenta la contribucién a la radiacién ionizante de una poblacién estelar en
evolucion, reflejan las fallas tedricas de la evolucion estelar, de la teoria de las atmésferas
estelares y de la formacion estelar. Conforme se logran avances en estos campos, se obten-
dran distribuciones espectrales de energia mas realistas, con cada vez menos pardmetros
libres. Objetos como las estrellas tipo R136a {Heap 1999; de Koter, Heap, & Hubeny, 1997)
no estan incluidos todavia en los modelos de sintesis de poblacion, asi como falta todavia
por incluir la contribucién de las estrellas binarias al espectro de radiaciéon. Para mejorar
el trabajo, seria necesario también tomar en cuenta los efectos estadisticos que afectan el
extremo superior de la funcién inicial de masa.

En segundo lugar, es necesario especificar la geometria de la region (distribucion espacial

del gas, inhomogeneidades, etc.). Para obtener modelos cada vez més cercanos-ala realidad;- - -

"es necesario ir refinando los métodos de diagnéstico, asf como mejorar la calidad y la
resolucién de los datos observacionales, para poder mapear detalles cada vez mas pequefios
de las regiones observadas.

Uno de los limites mé&s obvios de este trabajo es la falta de un tratamiento cuantita-
tivo y autoconsistente de los choques. Con un cddigo de fotoionizacién hidrodindmico se
podria verificar cuantitativamente la consistencia de las hipotesis avanzadas acerca de la
contribucién mecénica a los espectros de emisién. Sin embargo, es necesario recordar que
los resultados obtenidos con los modelos de fotoionizacion pura son validos para aquellas
lineas que no son muy afectadas por choques.

Finalmente, hay que tomar en cuenta que muchos datos atomicos siguen afectados por
incertidumbres grandes, y que cualquier progreso de la fisica atomica se refleja automarti-
camente en mejores modelos.

No hay que olvidar que la comprensién de las propiedades de las regiones H 1I tie-
ne implicaciones tetricas en muchas otras 4reas de la investigacién astronémica, como la
evolucion estelar, la fisica del medio interestelar, y la evolucién quimica de las galaxias.
Las regiones H II se observan también en galaxias lejanas, donde proveen evidencias de
formacién estelar en las épocas tempranas del Universo. Una mejor y més completa com-
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prension de las regiones H 11 aportara sin lugar a duda mucha luz sobre cuestiones como
la abundancia de helio primordial y sus implicaciones cosmolégicas, y los mecanismos que

regulan la formacién estelar y la funcién inicial de masa.
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Apéndice D

The effect of temperature
fluctuations on the determination of
the carbon abundance of planetary
nebulae

M. Peitubert. S. Torres-Peitnbert. and V. Luridiaua
Instituto de Astronomia, Universidad Nacional Autouoma de México

Publicado en la Revista Mexicana de Astronoinia y Astrofisica, vol. 31, p. 131 (1995)

D.1 Resumen

A partir de las iutensidades de CTIT AA1906+ 1900 y las de C ITA 4267 es posible determinar
T(C**): en las nebulosas planetarias esta temperatura es en general menor que T (O**),
la temperatura obtenida a partir del cociente 7(4363)/1(5007) de O 111 Estudiamos causas
que puedan producir esta diferencia. Demostramos que en la presencia de fluctuaciones
espaciales de temperatura T(CH?) < T{O' ). Encontramos que los objetos en los que
T(OTH)=T{C* 7 ) es mayor son aguellos que muestran altas velocidades en sus cuvolventes,
lo cual sugiere que la energia mecanica depositada por los vientos estelares ¢s la causa de
la diferencia. Basados en los argninentos anteriores y en la similitud de T{CT 7). T'(Bac) v
T{He T) proponetnos que la deterninacion de N(C7)/N{H") v de N(OF7)/N(HT) por
medio de lineas de CH y 01T excitadas colisionalmente se debe realizar a partir de T(CH)
en lugar de T(O+), Por otro lado los valores de N(C**)/N(H™) y de N(O*T)/N(H™)

07
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determinados a partir de cocientes de lineas de recombinacion son casi independientes de la
temperatura adoptada y son més confiables que los obtenidos a partir de lineas colisionales.

D.2 Abstract

By combining the C TII AX 1906 + 1909 with the C II X 4267 line intensitics it is possible
to determine T{C*™); this temperature is, in general, considerably smaller than T(O+),
the temperature derived from the O ITI A 4363 to X 5007 intensity ratio. We study possible
canses for this difference. We show that in the presence of spatial temperature fluctuations
T(C**) <T(O**). We find that the objects with the highest T(O++) —T(C*+) values are
those that show large velocities and complex velocity fields, therefore we suggest that the
depaosition of mechanical energy by the stellar winds of PNe is the main responsible for the
temperature differences. Based on these arguments and the similar 7(C*+), T(Bac) and
T(He I) values, obtained for well observed objects, we propose that the N(C++)/N(H*)
and N(O++)/N(H*) values derived from the ratio of collisionally excited lines to H3 should
be based on T(C*¥) instead of T(O¥+); alternatively the abundance ratios derived from
recombination line intensity ratios are almost independent of the adopted temperature and
consequently are more reliable.

Key words: PLANETARY NEBULAE -ISM: ABUNDANCES

D.3 Introduction

The N(CT1)/N(H™') values derived from the C IT A 4267 to Hg intensity ratio are, in
general, higher than those derived from the A\ 1906 + 1909 to HJ intensity ratio; in some
cases the difference reaches a factor of ten. General discussions of this problem have been
given in the literature (e.g. Torres-Peimbert, Peimbert & Daltabuit 1980; Kaler 1986; Rola
& Stasinska 1994 and references therein). Several ideas have been adanced to explain the
discrepancy: a) errors in the atomic data, b} errors in the observations and ¢) the presence
of spatial temperature fluctuations. To explain the presence of temperature fluctuations,
considerably higher than those predicted by chemically homogeneous photoionized models,
at least two possibilities have been proposed: a) shock waves (e.g. Peimbert, Sarmicnto
& Fierro 1991, and references therein) and b) chemical abundance inhomogeneities (e.g.
Torres-Peimbert, Peimbert §& Pefia 1990, and references therein).

To study this problem further we have made use of the C line intensities compilation by
Rola & Stasinska (1994). In Section D.4 we present the T(C*t+) and T(O) temperatures
and derive the N{C**)/N(H*) values based on these temperatures. In Section D.5 we
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study possible causes for the the T(O+*) ~ T(C**) values. In Section D.6 we discuss why
the abundances derived from T{C+*) should be preferred over those derived from T(O*).
The conclusions are presented in Section D.7.

D.4 Temperatures and C**/H* abundances

The N(C++)/N(H") abundance ratio has been usually derived from the C*+ A\ 1906,
1909 collisionally excited lines by means of
++
——AJ:,’(((;I +)) =138 x 10—711;0-?5exp(7’.543/{1’4)————~~——lT (19(}?}; 5909),
where Ty = 10747, the CT* collisional excitation cross sections come from Pradhan &
Peng (1995} and the Hf recombination coefficient, o(H3), was obtained from Hummer
and Storey (1987). The I(1906)/1(1909) ratio changes from 1.5 to 0.05 when going from
N, = 10° cm™ to 10% cm™3 (e.g. Osterbrock 1989), alternatively I(1906 4 1909)/I(HS)
only varies by less than 3% for N. < 10° cm™3 and by less than 10% for N, < 10% cm 3,
therefore the density dependence for N, < 10¢ em™? of equation D.1 is negligible and has
not been considered. The change in 7(18063/7(1909) is due to collisional de-excitations
of A(1906), most of these de-excitations end in the upper level of A(1909) leaving the
T(1906 + 1909) value almost unaffected.
It is also possible to derive the N{(C7+) /N (H™) ratio from the €7 A 4267 recombination

line based on

(D.1)

N(CTT) T(4267)

N{H*) I(HA)
where o(4267) was obtained from Pengelly (see Seatou 1978). A wore recent determination
of «(4267) (Péquignot. Petitjean & Baisson 1991) yields

= 0.10079-1 (D.2)

A—L,(Cﬁ) = 0.0898’1;?-251 W267)
N{H"} I(HA)
The N(CTT)/N{H") value derived from equation D.3 is 1.21 times smaller than that
derived fromn equation D.2 for Ty = 1.
From the ratio of equations D.1 and D.3 it is possible to define a T(C7 ) given by

(D.3)

I{1906 + 1909)

1(4267)
The sample in Table D.1 includes the 67 entries from the compilation by Rola & Sta-
sinska (1994) with weasured A 1906 1909, 4267. 4363, 4861 and 5007 line intensities:

= .51 x 1PTYPN(CT  exp[—7.543/ Ty (CT Y] (D.4)
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some of the entries correspond to the whole object while the multiple entries for a given
object correspond to different positions in it. We have added NGC 2818 to the sample by
adopting the A 4267 line intensity measured by Peimbert & Torres-Peimbert (1987). For
NGC 6543 we have taken 7{19064-1909)/I{HpB) = 0.12 {Pwa, Mo & Pottasch 1984) instead
of the 3.53 value tabulated by Rola & Stasinska. From the line intensities of the sample
and equation 4 we derived T{CtT); for T{O™") we took the values of Rola & Stasinska
with the exception of Hu 1-2 for which we took 19000 K (Peimbert and Torres-Peimbert
1987).
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From Table D.1 and Figure 1 it can be seen that in general T(C*+) < T(0O*7), an
unexpected result under the assumption that these objects can be fitted by photoionization
models. From detailed photoionization models it is expected that T(O™F) = T(CtT), for
example in the models for NGC 7662 of Harrington et al. (1982) T(C**) is from 60 to
210 K higher than T(O++).

Another way to look at the T(O1+)—T(C**) discrepancy is to study the N(C**)/N(HT)
values. In Table D.1 we also present the N(C*1)/N{H7) values derived in three different
ways: a} from T{C*+*) and equation D.1 or D.3 that yield the same result, b) from T(0**)
and ) 4267 and ¢) from T{O ) and A 1906 + 1909. In Figure 2 we present the difference
between the N(C*+*)/N(H™') values derived from T(C*t*) versus the values derived from
T(O*F) and XX 1906 4 1909. Notice that the ratio of the two determinations, that we will
define as f, varies from object to object and that the full range of the variation for the
sample goes from f = 31 to f = 0.6. In what follows we will discuss possible causes for
the T(O*T) — T(C*™) discrepancy.

D.5 Possible causes for the C abundance discrepancies

AR

There are at least six possible causes for the significantly higher 7(O ') than T{C™" ) va-
lues: a) errors in the atomic parameters, h) observational errors ¢ contribution to [ {4363)
due ta recombinations and charge transfer reactions, d) density finctuations, ) small am-
plitude temperature fluctuations and f) large amplitude temperature fluctuations. We will

analyze these six possibilities.

D.5.1 Errors in the Atomic Parameters

Kaler (1986) suggested that a change of a factor of four in the recombination rocticiont
of M267 or in the collisional excitation parameter of MM {1906 + 1909) could bring the
T(C*F) values in agreement with (077}, or the C*T abundances derived with A 4267
and T(OFF) in agrecuient with those derived with AX 1906 + 1909 and T(O7).

Wo have derived the f values for the 36 PN in Table D.1 from the ratio of the fourth
to the sixth column and their average amounts to 3.79. where only the f average value for
those objects with multiple observations was considered. This value implies a sotewhat
smaller discrepancy than that found by Kaler (198G). The differeuces between the sample
ly Kaler and that in Table D.1 are four: a} the samples overlap but are not the same, Kaler
had 30 objects while in Table D.1 we consider 36, b) the effective recombination cocfficient
used in Table D.1 is 21% higher than that nsed by Kaler. ¢) the A 4267 line intensities used
in Table D.1 tend to be smaller than those used by Kaler, probably due to observational
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errors and d) the AA 1906 + 1909 line intensities used in Table D.1 tend to be higher than
those used by Kaler, probably due to the different calibration procedure.

There are two arguments against the suggestion by Kaler as the only reason for the
discrepancy: a} the difference between two independent computations of the recombination
coefficient of A 4267 amounts to only 21% (Seaton 1978, Pequignot et al. 1991), a similar
situation prevails with the collisional cross sections of AX 1906 4 1909 (Dufton et al. 1978;
Mendoza 1983; Berrington 1985; Pradhan & Peng 1995), b} even if an error of a factor of
4 were present in the atomic parameters it would be possible to fit the average f value but
not the factor of fifty spread.

D.5.2 Observational Errors

In photographic observations the intensities of weak lines, like A 4267 and A 4363, have been
overestimated relative to strong lines, like A 4861 and A 5007, this overstimation produces
spuriously lower T(C**) and higher T(O" %) values (e.g. Torres-Peimbert, Peimbert &
Daltabuit 1980). This problem is well known and has been taken into account in later
papers. Notice that the sample presented by Rola & Stasinska (1994) does not include
photographic data.

Rola & Pelat (1994) have also shown that for emission lines with low signal to noise

the intensity of weak lines tends to be systematically overestimated, the effect becomes

important-for-S/N~ 10 and increases for smaller S/N values. Most of the PN in Table D.1
are very bright and the AA 4363, H3 and 5007 observations have S/N values considerably
higher than ten, therefore for these lines the effect can be neglected. Alternatively in some
cases A 4267 could have been observed with low S/N and the effect could be present, it
would go in the direction of reducing the T(O*+) — T(C**) discrepancy; this effect could
also affect the AA 1906 + 1909 intensities, but for these lines it would go in the opposite
direction of what is needed to explain the T(O7") — T(Ct™) discrepancy. To evaluate the
relevance of this effect we need to know the S/N values for each of the A 4267 measurements,
which is beyond the scope of this investigation; for future observations S/N values for weak
lines should be presented.

D.5.3 Contribution to /{4363) Due to Recombination and Charge Trans-
fer Processes

The O** electron temperature can be derived from

32900
In[0.17421(5007)1(4363)]

TOT) = (D.5)
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where it has been assumed that A\4363 and 5007 are excited by collisions only and the
atomic parameters were taken from the compilation by Mendoza (1983). Some contribution
to the intensity of AA4363 and 5007 could be due to: a) charge transfer (O3 4+ HO >
O1t24H™*), b} radiative recombination and c) dielectronic recombination. Such contribution
would reduce the T(O**) values derived from equation D.5.

Dalgarno & Sternberg (1982) have proposed that the contribution to I (4363)°9% due
to charge transfer, 1{(4363)°7, can be estimated from

1(4363)°T = [0.63 + 1.99k(* Po) /k(* P)]1(5592), (D.6)

where A5592 is a permitted line of O%2, k(1P) and k(' Fp) are the charge transfer rate
coeflicients into the ' P and ! Py states, these coefficients have been computed by Dalgarno,
Heil & Butler (1981) for different temperatures. Moreover Shields, Dalgarno & Sternberg
(1983) mention that there appears to be no accessible singlet autoionizing level of 0*? so
that dielectronic recombination is unlikely to be significant in the production of I{5592).
Consequently to derive T(O71) we should use

1(4363)C = 1(4363)7% — 1(4363)¢7. (D.7)

Dalgarno & Sternberg estimate that for NGC 2440 this effect amounts to 100 K. We have
computed this effect for the PN with measured A5992 by Aller & Walker (1970) and find
that for all cases it amounts to less than 150 K.

Dalgarno & Sternberg {1982) find an wpper limit of 200 K for the reduction of T(O*T™)
in PN due to diclectronic recombination of OPF into the 2s2p°nd® P resonance states of
O+, followed by radiative transitions to the > level.

In what follows these cffects will not be considered.

D.5.4 Density Fluctuations

In the presence of density fluctuations it is possible to overestimate T{O+) if one adopts a
low value for the density (Viegas and Clegg 1994). Clumps with N, ~ 10% em 2 superposed
to a gencral medium N, ~ 107 e ? are needed for this effect to be significant.  We
consider this possibility unlikely for most objects because: a) a density contrast of two
orders of maguitude implies that the recombination rate in the chunps will be four orders
of magnitude higher than in the general medinm and consequently that the clumps might
have a lower degree of ionization, probably most of the O would be in the form of O*
or OY, b) by comparing the densitics derived from 1{3726)/1(3729). N (3727), with those

derived from 1(3726 + 3729}/1(7320 + 7330}, N.(3727,7325). it is possible to find out
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if density Hluctuations are present, some objects with good line intensity measurements

(e.g. Peimbert 1971) show evidence for N,(3727,7325) > N,(3727), implying the presence

of density fluctuations, but the density fluctuations are not large enough to affect the
T(O**) determinations.

D.5.5 Small Amplitude Temperature Fluctuations

The topic of temperature fluctuations and their effect on the determination of temperatures
and abundances was introduced by Peimbert (1967, see also Peimbert & Costero 1969).

The effect that température fluctuations have on a temperature derived from the ratio
of two collisionally excited lines has been studied before (Peimbert 1967), alternatively the
effect on a temperature derived from the ratio of a permitted line to a collisionally excited
line has not, we will consider it below.

In general the intensity of a recombination line is proportional to a power of the tem-
perature

I{ry oc T, (D.8)

while for a collisionally excited line is proportional to

1(e) o< TPexp(~AB/KT), o @9 .

where AF is the energy difference between the upper level of the collisionally excited
transition and the ground level of the ion involved. In the presence of small temperature
fluctuations the temperature can be expanded in a Taylor series about the mean tempera-
ture and the intensity of a recombination line is affected by

I(r) o TE 1 + e ~ 1)82/2), (D.10)

where T is the mean temperature in the emitting region and ¢ is the root mean square
temperature variation; T and 2 are given by (Peimbert 1967)

T = [ TNeN;dQde (D.11)
§ N N;dQde ’ '
and
2 _ J(T = To)*NeNydQdde (D.12)

TE [ N.NidQde
where NV; is the ionic density, Q is the observed solid angle and ¢ is the optical path length
inside the nebula.
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Similarly the intensity of a collisionally excited line is affected by

I(c) o [Tfexp(~AE/KTy))| {1 + [(6 -1 (f” + ?Tf) * (%)2

2 o

therefore from equations D.10 and D.13 the intensity ratio of a collisionally excited line to
a recombination line is given by

{1+ [(8 -~ 1)(B + 2AE/kTo) + (AE/KTo)?] 1*/2}
1+ ala — 1)#2/2]

% o [T(’]B_aexp(—AE/kTg)]
x T “exp(~AE/kTp) %

{1+ [-e(l-a)+ (8- 1)(8+2AE/kTy) + (AE/KTy)?] t2/2} . (D.14)

On the other hand the temperaturc derived from the ratio of a collisionally excited line to
a recombination line, T'(¢/r), can be defined as

T x Tlefr) Cexp [ AE/KT (/)]

I((‘/I) — T[J

. 3 o _ =1
X [TU expl Ab/m,)} [1+( 7

) (—a+ AE/A:TU)} (D.15)

Consequently from equations 2.14 and D.15 we have

R {Ra{l —(*)+(,’3—1)(f3+2AE/kTﬂ)+(AE/A"1‘0)2} 12/2 |
T(e/r) = Ty {1 4 B r (AE/RT)] - (D.16)

Equation D.16 can be used to derive T(1908/4267); for 1{1906 + 1909): 3 = —0.62 and
AE/k = 7.543 x 101 K. while for 7(4267) : & = —1.12. Therefore

. (75430/Ty)? — 3.24(75430/Tp) — 1.37]¢2/2
T(CTT) =Tog 1 [ . D.
() “{ N 75430/ Tp + 0.50 (D-17)
Alternatively for T(4363/5007) we have (Peimbert 1967)
T(OY) = Ty [1+ (90800/Ty — 3)7/2]. (D.18)

Yor typical values of Ty in PN equation D.18 yields higher temperatures than equa-
tion 12.17. a result in the right direction. For example for Ty = 10000 K equations 117
and D18 yield:
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T(CT) = Tp(1 + 1.93t2), (D.19)

T(0) = To(1 + 3.04%); (D.20)

for T(Ot*) — T(Ct*) ~ 2000 K, it follows that t* ~ 0.18 which is a very large value.
Equations D.17 and D.18 are based on the assumption of small amplitude temperature
variations, i.e., 1 < 1 or #2 < 0.1. Therefore the mechanism that produces the tempera-
ture variations and the shapes of the temperature variations are needed to have a better
representation of the temperature structure for objects with large T7(OT1)—T(C**) values.

D.5.6 Large Amplitude Temperature Variations

The large T(O+*) — T(C*™) values could be due to the presence of photoionized and shoc-
ked regions inside PN. Peimbert, Sarmiento & Fierro (1991) combined spectra of shocked
models with spectra of phototonized models to try to reproduce the emitting conditions of
giant H 11 regions; they found that in the combined spectra the nebular to recombination
line intensity ratios (3727/HgG, 5007/Hg3, 6584/Hf3) were very similar to those of the pho-
toionized models, while the auroral to nebular ratios (4363/5007) were greatly enhanced.
By combining shock models with photoionized models we will study the 7(4363)/1(5007)
ratio and the effect on T'(O*1). Hartigan, Raymond & Hartmann (1987)-have-produced— —- -
 a set of shock models with different physical characteristics. They present a set of line
intensities for 13 different models. For all the models with shock velocities in the 100 to
400 km s™! range (see their Table 3 models 1-6 and 9-13) the 1(4363)/1{5007) ratios are
higher by about an order of magnitude relative to photoionized models, moreover when
combined with equation D.5 yield temperatures in the 48,700 K and 53,000 K range; shock
velocities with 50 km s™! or less do not preduce O+, Notice that 7(0F) is almost in-
dependent of the shock velocity; T(O%*) does not increase with shock velocity because at
approximately the same temperature the O atoms get ionized one more time. Therefore

any combination of photolonization with shock wave models will produce large temperatu-
re fluctuations and will yield T(O*+) values higher than those predicted by photoionized
models (e.g. Shields et al. 1981; Harrington et al. 1982). To produce an excess tempera-
ture of 1500 K of a combined model relative to a photoionized model, 10 to 20% of the HZ
emission should be due to the shock model and the rest to the photoionized model.

A higher T(1906 + 1909)/1(4267) ratio will yield a higher T(CTT) value —see equa-
tion D .4, therefore to have large T(C* ) values we need shock models to produce stronger
1(1906 + 1909)/I{H3) and weaker I{4267)/I(H{3) ratios than photoionized models. There
are no shock models in the literature with 24267 included, therefore we can not compare
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T(C*+) with T(O"+). Nevertheless we expect that in shock models T(Ct+) < T(O*7}.
The arguments are the following: a) given the ionization potentials of CT (24.4 V), Cr
(47.9 éV), OF (35.1 eV) and Ot (54.9 V), it follows that C** is produced and destroyed
by shocks at lower temperatures than 0% ", consequently we expect the collisionally exic-
ted lines of C*t* to originate in cooler regions than the O** lines, b) from all the models
by Hartigan et al. (1987) with shock velocities in the 100 to 400 km s~1 range it is found
that the {1906 + 1909)/J(HS) ratio is in the 1.12 to 3.48 range, with an average value of
2.55, while photoionized models of objects with intermediate degree of ionization can easily
predict similar or higher {1906 -+ 1909)/I(Hp) ratios than shock models (e.g. Shields et
al. 1981; Harrington et al. 1982), ¢} in a combined spectrum with 80% photoionized and
20% shocked components, the intensity of A(4267) will be dominated by the photoionized
component, moreover due to the ionization potentials of He® (24.6 ¢V), He' (54.4 V), Cct
(24.4 eV) and CHt (47.9 eV), A(4267) is expected to behave like the He I lines and since
the intensity of 7(5876)/1(Hg3), in the models of Hartigan et al. (1987}, is very similar to
that of photoionized models (e.g. Shields et al. 1981; Harrington et al. 1982), it follows
that 1(4267)/I(I1/3) will be also similar, therefore we do not expect significant differences
in the 7(4267)/I(H/3) ratios between photoionized models and combined models.

D.6 Discussion

In a recent study of the C abundances in PN Rola & Stasinska (1994) suggested that
the T(O* T} — T{C* ") differences were mainly due to observational errors and that an
additional part of the differences was due to spatial temperature variations. In this paper
we argue that, for nost objects, most of the T(OT1) — T(CTT) difference is real; but it is
also possible that part of the ditference for most objects and all of the difference for some
of them could be due to observational errors. In what follows we will present arguments
in favor of real T(OT+) - T(CH*) differences.

We present in Figure 1, based ou Table D.1. a plot of (O™ ") versus T(CtT), from this
figure it follows that wost objects show T(O71) > T(C*7) and that the average difference
is 1480 K. considerably higher than the typical error in T(O77) that amounts to about
300 K. Moreover. there are six objects with T(O* ) — T(CTT) > 3000 K. including the
five positions of NGC 2392 that are joined together. Fow of the six objects are PN of
Type I: NGC 2371-2. NGC 2818. NGC 6302 and Hu 1-2. and show complex gas wotions
(c.z.8abbadin et al. 1982, Sabbadin 1984) indicating the presence of shock waves. The
gas wotions in NGC 6302 reach velocities of a fow hundred km s~ ! {Meaburn & Walsh
1980}, and the line intensity ratios of [S II] and [N II] relative to Her for this object indicate
that there are regions across the face of the nebula dominated by shocks and others by
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photoionization (Bohigas 1994); moreover Rowlands, Houck & Herter (1994) find that
the highly ionized regions of NGC 6302 show higher 7. values than those predicted by
photoionization models and conclude that the difference is due to mechanical energy input
produced by shocks. NGC 2392, the Eskimo Nebula, also shows a complex velocity field
that reaches velocities as high as 190 km s~ relative to the central star, this velocity field
is also indicative of shocks (O'Dell, Weiner & Chu 1990).

In Figure 2 we present a plot of columns 4 and 6 of Table D.1. Notice that for most
objects f > 1. We also preéent a solid straight line with f = 1 and a broken straight line
with f = 5. In addition to NGC 6302 and NGC 2818 we have also labeled all those objects
with f > 5, we will say a few words about them. NGC 2371-2, NGC 2392 and Hu 1-2 were
mentioned before. NGC 6153 and NGC €565 are also Type I PN (Pottasch, Dennefeld
& Mo 1986; Aller, Keyes & Feibelman 1988). Balik et al. (1994) find fast low jonization
emission regions, “Fliers”, in NGC 7009, Fliers show the ionization structure expected of
bow shocks. Liu et al. (1995) based on O recombination lines derived for NGC 7009 &
N(O*+)/N(H") value a factor of 4.7 higher than that derived from forbidden lines under
the assumption that t* = 0.00; to reconcile both C*+/H* values, a t2 = 0.098 is needed.
IC 2149 has been classified as an early type butterfly, while NGC 6210 as a peculiar lumpy
PN consisting of many knots (Balick 1989). NGC 1535 presents only one region out of
three with f > 5 and NGC 6720 only one region out of eight with f > 5.

——InFigure 3-we-plot-columns-5-and-6-of Table D:1- versus- (OFT);-the-difference between -
N(C*H+,4267)/N(H*) and N(C+*+,1908) /(N (H*) increases with increasing T(O++) which
is consistent, with the idea that the higher 7(O™) the higher the contribution of mechanical
energy to the X 4363 line intensity. Also in Figure 3 we plot column 4, N(C++)/N(HT),
versus T(CT), notice that the spread in the N{(C*1)/N(H*) values is considerably smaller
than in the N(C**,1908) /(N (H™) values derived with 7'(0t7).

Liu & Danziger (1993) determined the Balmer continuum temperature, T(Bac), based
on the ratio of the Balmer continuum to a Balmer emission line. For their sample of
16 PN they find that {T(O*t) — T(Bac)) = 1475 K in excellent agreement with the
(T(O*F) — T(CH)) = 1480 K value for the sample presented in Table D.1. In Table D.1
we present the T'(Bac) values for the three objects in common with Table D.1 with the
smallest observational errors; in particular note that for NGC 2392 the difference between
T(O*+) and T(Bac) reaches 40. We also present in Table D.1 the temperatures derived
by Peimbert, Luridiana & Torres-Peimbert (1995) from the ratio of different He I lines,
where the differences between 7(0**) and 7'(He I) for NGC 7009 and Hu 1-2 reach 50 and
120 respectively. It is also possible to derive a temperature from the ratio of O IT A4649
to O TII] A5007, T'(4649/5007), using a relation analogous to equation D.4, based on the
atomic data presented by Mendoza (1983) and Storey (1994). From the paper by Liu et
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al. (1995a) we have derived T(4649/5007) for NGC 7009 and is presented in Table D.1,
notice that it is considerably smaller than T'(0*1).

From Table D.1 it follows that while T(C**), T(Bac), T(He I) and T(4649/5007} show
similar values, 7(O% 1) is significantly higher than the other four. Furthermore preliminary
results for other objects also show relatively strong 7(4649)/1(5007) values (Liu et al.
1995b, Kingsburgh & Loépez 1995) that imply T(4649/5007) values considerably smaller
than 7(O*T).

To summarize, there are several reasons that indicate that the T{OT+) — T(CtT) dif-
ference is real and probably due to temperature fluctuations. On the theoretical side: a)
in the presence of small temperature fluctuations T(C*+) is closer to the average tempe-
rature, Ty, than T(O*+), b) shock waves affect considerably I(4363)/7(5007), c) shock
waves possibly affect more 1(4363)/1(5007) than (1906 +1909)/1(4267), but detailed mo-
dels are needed to test this statement. On the observational side: a) those objects with
higher velocity dispersions are the ones with higher T(O%*) — T(C*+) values, suggesting
the presence of shocks, b) T(CT) is closer to the temperatures derived from the Balmer
continuum than to 7{O1), ¢) for NGC 7009 and Hu 1-2 T(C*¥) is closer to the tempe-
ratures derived from the He I lines than to T(Q*%), d} for NGC 7009 T{C*7) is closer to
T(4649/5007) thau to T(OT),

Additional evidence in favor of shocks produced by the interaction of the stellar wind
with previously cjected material from PN has been presented elsewhere (Peimbert 1995,

and references therein).

D.7 Conclusions

From the sample presented in Table D.1 it is found that in general T(O"") > T(CH) and
that (T(OT1) =T(C**)) = 1480 K. Type I PN and NGC 2392 show typical differences of
about 3000 K. for Hu 1-2. a Type [ PN, the difference reaches 6500 K.

Photoionized models predict that T(OT7) < T(C**). In a medium where C*7 and
Q7+ coexist it is found that in the presence of spatial temperature fluctuations TO ) >
T{CTT).

The objects with largest T(O77) — T(CTT) values are those that show complex gas
motions. that often reach velocities higher than 100 ks~ ', The complex velocity fields
support the idea that shocks are respousible for most of the T(O**) - T(C71) difference,

The average ratio between the CTF/HT abundances derived from A4267/H4F with
T(CTH) or T{O+T) relative to those derived from I{1906 + 1909)/1(H3) together with
T(O 1) amounts to a factor. f. of 3.8. The objects with f > are in general those that
show the highest velocities and more complex velocity structures.
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In the presence of a combination spectrum with photoionized and shock ionized com-
ponents the 7(4363)/7(5007) and I(4363)/I(HSB) values are strongly affected while the
I(5007)/I(Hp3) value is not. Based on the agreement among 7(C++), T'(Bac) T(He I
and T(4649/5007), for well observed objects we recommend the use of T(CT), T(He 1),
T(Bac) or T(4649/5007) instead of T(O**) to derive the N(O++)/N(H*) value from
I(5007)/I(Hp).

The N{C**)/N(H*) values derived from I(4267)/I(HB) are almost independent of
the temperature structure because to a first approximation the recombination lines go like
T~! and the temperature dependence of the ratio cancels out, therefore in the presence
of large'temperature fluctuations the N(C¥¥)/N(H*) values derived from 7{4267)/I (HS)
are more reliable than those derived from (1906 + 1909)/I(HB) and T'(O++). Similarly
the N(O**)/N(H*} abundances derived from recombination lines should be more reliable
than those derived from I(5007)/1{(Hg) and T(O*+).

To advance further in this problem we need: a) a set of shock models including the C 11
A4267 and O 11 A4649 recombination lines, b) measurements of A4267 and 24649 with high
S/N, and ¢) to determine N(C**)/N(H") and N{O**)/N(H*) based on recombination
lines.

It is a pleasure to acknowledge a critical reading of an earlier version of this paper by
~-Grazyna-Stasinska-as-well-as-fruitful discussions with Vladimir Escalante. . . .
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Figure D.1: T(O'*) versus T(C*") diagram. The straight solid line corresponds to
T(0*") = T(C**), while the straight broken line to T(O++) — T(C++) = 3000 K. The
five values for NGC 2392 are represented by circles and are joined by dash-dot lines.
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FIGURE D.2: log N(C**)/N(H")pc++y versus log N(CT+1908)/N(H*)po++). The
straight solid line corresponds to f = 1, while the straight broken line to f = 5. The five
values for NGC 2392 and the four values for NGC 7009 are joined together.
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FIGURE D.3: N(CH)/N(H™) versus temperature. The sample is the same for the three
panels. In the first panel the C*t abundance is derived from the AA 1906 + 1909 lines and
T((}**), in the second panel from A 4267 and T{(O" ) and in the third panel from A 4267
aud 7({C**). We recommend the CT/HT values of the third panel.
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TABLE D.1: Temperature and (C*t*/H*) abundances.

N(G)T N(5) N(%)

Object T(CtY) T(Oth) (10~%) (10=3) (1073) fé
NGC 40 8832. 10767. 0.400 0.420 0.082 4.872
NGC 15351  9464. 12301. 0.655 0.699 0.098 6.709
NGC 15352 10549.  12149. 0.410 0.423 0.154 2.659
NGC 15353  10045.  12051. 0.360 0.376 0.098 3.651
NGC 2022 10419. 14227, 0.817 0.881 0.109 7.491
NGC 2371-2 9841, 13290. 0.617 0.664 0.078 7.872
NGC 23921 10408.  14483. 0.336 0.364 0.040 8.348
NGC 23922 10777.  14748. 0.110 0.118 0.015 7.129
NGC 23923  9444. 16127. 1.062 1.210 0.034 31.244
NGC 23924 11517. 15736, 0.167 0.181 0.027 6.248
NGC 2392 5  9041. 13767. 0.648 0.718 0.033 19.459
NGC 2440 12646.  14383. 0.381 0.392 0.180 2.116
NGC 2818 ~  11668._ __14928. _ (.411 . . —..-0436- . - - 0.094 - 4386 -—- - -
NGC 2867 10860.  11459. 0.825 0.835 0.567 1.455
NGC 32421 9498, 11738. 0.621 0.653 0.129 - 4.811
NGC 3242 2  10096.  11285. 0.522 0.536 0.231 2.260
NGC 32423  9818. 11383. 0.644 0.667 0.216 2.980
NGC 32424 10398.  11379. 0.472 0.482 0.247 1.909
NGC 32425  10596.  10846. 0.255 0.256 0.215 1.187
NGC 3918 11902,  14170. 0.403 0.420 0.140 2.881
NGC 6153 6985. 8689, 2.217 2.340 0.253 8.761
NGC 6210 7823. 9787. 0.422 0.447 0.058 7.318
NGC 6302 13985. 16998, 0.146 0.153 0.054 2.728
NGC 6543 7303. 8334. 0.548 0.568 0.148 3.702
NGC 6565 7879. 10467, 0.406 0.436 0.036 11.440
NGC 6572 0819. 9907. 0.358 0.358 0.333 1.074
NGC 6644 11155.  12769. 0.397 0.410 0.163 2.435
NGC 67201 10567. 11551 0.464 0.474 0.247 1.880
NGC 6720 2  8994. 11339. 1.399 1.480 0.233 6.005

NGC 67203  10043. 11114. 0.899 0.921 0.425 2.115
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TABLE D.1: Temperature and (C*+/H*) abundances (continued).

N(5r)" w(5R)T V(G

H

Object T(CT) T(OTH) (10~3) {(1073) (10°3%) fe

NGC 6720 4  9809. 9982. 0.715 0.718 0.623 1.148
NGC 67205  9536. 9824. 0.586 0.590 0.461 1.270
NGC 67206  9928. 9334, 0.457 0.450 0.754 0.606
NGC 67207  9618. 9600. 0.685 0.685 0.695 0.985
NGC 6720 8  10243. 10298, 0.822 0.823 0.790 1.041
NGC 6741 11909.  11959. 0.535 0.534 0.521 1.026
NGC 6818 12646.  12989. 0.419 0.421 0.356 1.177
NGC 6826 1 9449 9367. 0.221 0.221 0.238 0.930
NGC 6826 2  8516. 9405. 0.535 0.549 0.226 2.367
NGC 6826 3 8603. 9414. 0.432 0.442 0.199 2.173
NGC 6826 4 8530. 8853. (.457 0.462 0.328 1.394
NGO 6826 5 8733. 8925, 0.443 0.446 0.366 1.210
NGC 6826 7  8054. 9152, 0.561 0.580 0.177 3.172
NGC 6833 2 9966. 11377. ().987 1.020 0.373 2.646
NGC 68533 10041, 10901. 0.377 0.376 0.387 0.973
NGC 6853 4 9956. 9995. 0.816 0.817 0.792 1.031
NGC 6853 7 9258, 5019. 0.705 0.701 0.880 0.801
NGC 6886 13028. 13049, 0.422 0.421 0.418 1.010
NGC 7009 1 8218. 10505. 0.855 0.909 (.109 7.844
NGC 7000 2 8412 9552. 0.516 0.533 0.172 3.000
NGC 7009 3 8121, 9962. 0.776 0.816 0.133 5.833
NGC 7009 4 8515, 9316. 0.466 0.477 0.213 2.187
NGO 7027 12431, 15022 0.512 (1.535 0.172 2.977
NGC 7662 1 11835, 14063. 0.328 (1.341 0.114 2.876
NGC 7662 2 12241 13400 0.321 0.328 0.185 1.736
NGO 7662 3 12212, 12658. (.330 0.333 0.264 1.952
NGC 7662 1 12267 11919. 0.331 0.328 0.399 0.829
NGC 7662 5 12445, 11579. 0.304 0.208 0.487 0,623
1C 1297 9382, 10175, 0.557 0.568 (.292 1.907

IC 2003 11155. 11682, 0.406 0.410 (1.256 1.372
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TaBLE D.1: Temperature and (C*+/H*) abundances {(continued).

Object T(C*+) T(O™) (1073 (103) (1073 f¢

IC 2140 8318  10370.  0.652 0.688 0103  6.328
IC 2165 12992.  15370.  0.575 0.598 0.225  2.557
IC 3568  10324. 11624. 0.226 0.233 0.097 2.331
Hul-2 12493. 19000. 0.285 0.316 0.032 8.791
J 320 13467. 12540, 0.193 0.190 0.298 0.649
J900 12744, 12244 0.792 0.783 1020  0.776
Me 2-1 12157. 13526. (.453 0.464 0.235 1.926
SwSt 1 0865. 11109. 0.179 0.184 0.074 2.425

¢ Obtained with T(Ct+).
b Obtained with T{O++), A 4267,

" ¥ Obtained with T(OFF), 41909,

4 The ratio of the fourth and the sixth columns.

TABLE D.2: Other temperature determinations.

Objects ~ T(O**) T(Ct*)  T(Bac) T(Hel)  T(4649/5007) Source®
NGC 2392 15100 10237 895017330 1,2,3
NGC 3242 11900 10081 9140 559 1,2,3
NGC 7009 10000 8317 8760710 8000 +£400 7300 300 1,2,3,4,5
Hu 1-2 19000 12493 13000 + 500 1,2,4

@ (1) This paper, {2) Rola & Stasinska 1994, (3) Liu & Danziger 1993, (4) Peimbert et al. 1995, {5) Liu et al.
P

1995a.,
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E.1 Resumen

Presentamos dos nuevos métodos para determinar la temperatira clectronica basados en
Jas intensidades de las lineas de He 1. Las temperaturas que se obtienen a partir de estos
métodos son menores que aguellas que se obtienen a partir de las lneas AM363 y 5007
de OF %, esta diferencia implica la presencia de fluctuaciones espaciales de temperatura.
Determinainos las abuundancias en las nebulosas planetarias de tipo I de algunos de los
elenentos mds importantes tomando en cuenta las fluctuaciones de temperatura. Encon-
tramos que las abundancias de He™ /H™ derivadas a partir de distintas lineas de He [ son
similares entre si sin la necesidad de suponer que existe un mecanismo desconocido que
reduce la poblacion del nivel 23S de He I Encontramos que los valores de He H, C Hy
N H son mayores que en el medio interestelar: por otro lado encontramos gue el valor de
O H es similar al de las estrellas recien formadas y que el valor de Ar () es similar al de
las regiones H 11 de ta vecindad solar (Orion y M17). estos resultados indican gue no bay
evidencia en favor de una dismimucion del O en las envolventes producida por reacciones
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nucleares en la estrella central.

E.2 Abstract

We present two new methods to determine the electron temperature based on the He I line
intensities. The temperatures derived from these methods are considerably smaller than
those derived from the [O III] AA4363, 5007 line intensities and imply the presence of large
spatial temperature fluctuations in PN. Considering the presence of spatial temperature
fluctuations we determine the abundance of some of the most important elements in Type
I PN. The He™ /H* values derived from different He I lines come into agreement, without
the need of invoking an unknown process depopulating the 23S He 1 level. We find He,
C and N overabundances; alternatively we find that the O/H value is similar to that of
stars recently formed, moreover we also find that the Ar/O value is similar to that of H 11
regions of the solar vicinity (Orion and M17), these results imply that there is no evidence
in favor of a decrease of the O abundance in the nebular shells due to nuclear reactions in
the central stars.

Key words: PLANETARY NEBULAE — ISM: ABUNDANCES

-E.3— Introduction

The presence of spatial temperature fluctuations in PN is well established (Peimbert 1995,
and references therein). Type [ PN show systematically larger temperature fuctuations
than other types of PN (Peimbert, Torres-Peimbert & Luridiana 1995, hereinafter Paper IT),
therefore Type I PN are bound to show the largest errors in their abundance determinations
if temperature fluctnations are not taken into account. It is the purpose of this paper
to explore the effect of temperature fluctuations on the determination of the chemical
composition of the sample of PN of Type [ presented by Peimbert and Torres-Peimbert
(1987a, hereinafter Paper ).

It has been found in previous work that different He I lines yield different Het /H* abun-
dances. The differences imply that the coliisional excitations from the He I 23S level have
been overestimated. There are several possible solutions to this problem: a) there is an
unknown mechanism depopulating the 23S level, b) the density has been overestimated
and c) the temperature has been overestimated. Type I PN are important objects to study
this problem since they show extreme temperature fluctuations.

In Section E.4 we will study the presence of temperature fluctuations based on the He I
line intensities. In Section E.5 we will determine the He/H value for the sample of Type I



E.4 Helium lines and electron temperature 119

PN in Paper . In Section E.6 we will determine ionic and total abundances of some heavy
elements for the sample. The conclusions will be presented in Section E.7.

E.4 Helium lines and electron temperature
The N(Het)/N(H?) ratios can be derived from

N(tle®) o’ HB) Am IQGamlr

N(HY)  a(He® \,m) 4861 I{(HE)
where the effective recombination coefficients, «, for hydrogen and helium have been com-
puted by Hummer & Storey (1987) and Smits (1995), and I{Anm)r is the pure recombina-
tion intensity that has to be obtained from the observed intensity corrected for reddening,
I(Anm). Collisions and radiative transfer effects from the 238 of He I level affect I(Anm)
and have {0 be estimated.

(E)

The collisions to recombination ratio of a helium line is given by

I(/\nm)c _ N(QSS)H'(Anm)

TN (E.2)
I()\u.m)[(' N (H(_?+)('1'(A).I,],}
where & is the effective collisional cocefficient that depends strougly on T, and
N(2%8) 562 x 10700
e 3 (E.3)

N(H*) 1+ 3130t N8!

where ionizations from the 238 level have heen neglected (Kingdon & Ferland 1995).

The latest estimates of the I( A, m ) /1 (M) g values, C/ R, for the different helium lines are
those by Kingdon & Ferland (1995) which are based on the 20-state ab initio computation
for collisions to He? states with n < 5 by Sawey & Berrington (1993) and the heliun
recombination cocfficients hy Smits (1995).

We have derived an equation for A(10830) given by

T (10830) — (2 Qo001 —13300t |9 pep0-81 (=336
T(10830) T ) i
42,2247 M 73Ty /01 4 31300, NS, (E.4)

where we have considered the 93P, 3°8 and 3°D termns. the other terms coutribute loss
than 1% to [o(10830). To derive equation E.4 we considered the ab initio computation by
Sawey & Berrington {1993) and the o{10830) value by Robbins (1968a). We did not use
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the results by Brocklehurst (1972) because the error in the 2°P - n?S series (Smits 1991)
affects the «(10830) value.

If there is an additional process depopulating the 23S level, the N(23S) population would
be a fraction «y of that given by equation E.3 and the I /Iy ratios would be simply v times
those given by equation E.2.

The I(Anm) dependence on temperature, for N, > 3000 em™3, due to collisional effects
is strong for AA10830 and 7065, moderate for AA3889 and 5876 and weak for AM4471 and
6678.

Robbins (1968b) and Robbins & Bernat (1973) have computed the effect that atomic
absorption has on the He I line intensity ratios. Robbins used as a parameter for the
triplet series 7(3889), the He T A3889 optical depth. From the computations by Robbins
and Cox & Daltabuit (1971) and the ratio of two He I lines it is possible to determine
7(3889) and consequently the effect of the radiation transfer on the triplet lines. A similar
procedure can be followed for the singlet lines. It is found that radiative transfer effects
for typical PN are large for AA3889 and 7065, are small for AA5876 and 10830 and almost
negligible for AA4471 and 6678.

E.4.1 The Hu 1-2 electron temperature derived from the He I lines

Hu 1-2 is the best object of the sample in Paper I to determine the electron temperature

from the He I lines, because the collisicnal effects are very largé due to its hxgh density and
high temperature.

In Table E.1 we have determined the N(He™)/N({H¥) values for Hu 1-2 under different
assumptions; the values correspond to the average of positions a, b and c. In column 2 we
present the case for pure recombination (no collisions from the 23S level), 7(3889) = 0.00,
(T,) = 18 420K and {N,) = 4400 cm~3. There is nn agreement among y+(4471), y*(5876)
and y*(6678), where y*(Apm) = N(Hem, Apn)/N(HT). We do not take into account
yT(3889) and y+(7065) because they depend on 7(3889) and have higher observational
errors. In column 3 we present the case of full collisional corrections for 7(3889) = 0.00,
(T.) = 18 420K and {N,) = 4400 cm~3; in this case the collisional effects have been
overestimated because y+(6678) is higher than 3+ (5876) and y*(4471). There are at least
three solutions to this contradiction: a} there is an unknown process depopulating the 238
level (i.e. v < 1), this possibility has been studied by Clegg & Harrington (1989) who find
that photoionization can reduce the N(238) population by as much as 25% in compact
optically thick PN, alternatively they find that for the vast majority of the typical PN
the effect is very small and can be neglected, b) the density has been overestimated, this
possibility could be important for objects with N, < 3000 cm~3, but probably for Hu 1-2
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is not important [see equation E.3|, ¢) the temperature has been overestimated.

In column 4 of Table E.1 we find that for 7, = 12490 K the y*(6678), y+(5876) and
y+(4471) values are in excellent agreement. In column 5 of Table E.1 we find that for
7(3889) # 0 the y+(6678), y(5876) and y*(4471) values are almost unaffected by changes
on T(3889), while 5t (3889) and y*(7065) depend strongly on 7(3889); the differences
between y+(7065) and y*(3889) relative to the other three values probably are due to
observational errors {see Section E.5).

In Figure E.1 we present the y*(4471), y*(5876) and y*(6678) values as a function T, for
7(3889) = 0.00 and with full collisional corrections. As can be seen from Table E.1 these
yt values are almost independent of 7(3889). The temperature at which the three lines
reach the same yt value is in the 12 500 to 13 500 K range, a value considerably smaller
than that given by (T,) (4363/5007) that amounts to 18 420 £ 600 K; this result implies a
very large mean square temperature fluctuation, 2, value. The T.(He) value derived from
Figure E.1 (see also Table E.1), is in excellent agreement with T(CT+) = 12 490 K derived
from the AA4267/(1906 + 1909) intensity ratio (see Paper II) and probably implies that
shock waves are present in Hu 1-2.

Pefia et al. (1995), from a similar study of N66, a Type I PN in the Large Magellanic
Cloud. also find that lower T, and AN, values, than those piven by the [O I [O II] and
[Ar IV] lines. are needed to derive the same ¢ values from the AA 4471, 5876 and 6678

lines.

E.4.2 7(3889) versus 7.

As mentioned before 7(3889). 7(7065) and I(10830) depend strongly on the collisional
effects from the 23S level and on 7(3889). while 7(4471) does not; consequently the
1(3889)/1(4471). T(7065)/1(4471) and I(10830)/1(4471) ratios also depend on 7(3889)
and T,. For any given valne of 7(3889) there is only one value of T that will match the
obscrved ratio with the compited one. The relationship between 7(3889) and T, for any
line ratio is derived by comparing the observed ratio with the computed one based on the
corresponding C°R relation and the computations by Robbins (1968b). The three line
ratios depend on different functions of 7(3889) and T.. therefore the combination of two
line ratios will provide us with a unique pair of 7(3889) and 7, values.

In general each line ratio will he given by

I(Amn) _ (IR+IC.‘)j(T) j'(U)

Ine) U+ 1g) j(0) j'(7)
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Ir(1+ C/R) j(r) §'(0)
IR(1+C'/R) §(0) §'(r)

(E.5)

where the C/R values were obtained from Kingdon & Ferland (1995) or equation E.4,
Ip/I} from Smits (1995) or Robbins (1968a) and the emissivity ratios, j(r)/5(0), from
Robbins (1968b), where j(0) is the value for 7(3889) = 0.

In Figure E.2 we present 7(3889) versus T, diagrams for six PN with high quality ob-
servations of AA 3889, 4471, 7065 and 10830 (Peimbert & Torres-Peimbert 1987b, and
references therein). From these diagrams we obtain Te(Anm, Aprny) values based on pairs of
I{Anm)/1(4471) intersections, we adopted errors of 0.04 dex in the line intensity ratios; the
results are presented in Table E.2. In Figure E.2 we adopted the emissivity ratios computed
by Robbins (1968b) for v(exp)/v(ther) = 3, where v(exp) is the velocity of expansion of
the nebula and v(ther) is the thermal velocity; for v(exp)/v(ther) = 0 the 7 values decrease
by about a factor of 2 but the T, values remain about the same. Also in Table E.2 we
include the T(O*+) and N, values presented in Paper I, the T(C*+) values from Paper II
and the T'(C**) value for IC 418 derived from Paper II and the line intensities obtained
by Torres-Peimbert, Peimbert & Daltabuit (1980).

From the I(3889)/I(7065) intersections we obtain T, values systematically higher than
from the 1(3889)/7(10830) and I(7065)/7(10830) intersections; the differences could be
due to dust destruction inside the PN and to telluric absorption of A10830 photons (Clegg

—& Harrington-1989; Kingdon- & Ferland-1991,1993)- -Although-telluric-absorption in—the - — — -

7065 line would have the effect of moving the 7065 curve to the right in Fig. 2, this effect
is insuflicient to account for the observed discrepancy between T'(Het) and T(Q1).

In all cases the temperature derived from the 1(3889)/1(7065) intersections, T(3889, 7065),
is smaller than T(O**) and in three cases is similar to T(C**) (see Table E.2). In
particular the T'(3889, 7065) value for NGC 7009 is in excellent agreement with the T'(Bac)
vaiues derived by Peimberi {1971) and Liu & Danziger (1993) —that amount to 7600 +
900 K and 8760 = 1300 K respectively— and with the T(CTt) value (see Table E.2).

E.5 He"/H* in Type I PNe

In Table E.3 we present the adopted N, and 7T, values for the PN of Type I studied in
Paper I. We recomputed the T(O**) and T(N"') values from the line intensities presented
in Paper I and we adopted the T(N™") value for M3-3 derived by Kaler, Shaw & Kwitter
(1990). Based on the PN of Type I with T(C*1) determinations presented in Paper 11
(NGC 2371-2, NGC 2440, NGC 2818, NGC 6153,NGC 6302, NGC 6543, NGC 6565 and
Hu 1-2) we derived the following relation
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T(CT) = 0.654T(01F) + 1681 (E.6)

from equation E.6 we determined the T{C**) values in parenthesis in Table E.3; all the
other values in this table come from Papers 1 and 11.

In Table E.4 we present the derived helium abundance values without corrections from
collisional and self absorption effects. As discussed in Section E.4 and in Paper II we
consider that T(CT*) is more representative for determining the He™/H* values than
T(O**H). In all cases the Pickering contribution of the He II lines to the Balmer H I
lines was taken into account. From this table it can be seen that in general y+(5876) and
yt(7065) are higher than y7(4471) and y*(6678). The average value, (y*), is based on
the three lines less affected by collisions and self absorption effects.

In Table E.5 we present the helium abundance values with full collisional corrections, v = 1,
and considering self absorption effects. 7(3889) was computed based mainly on AA3889
and 7065 and adopting v(exp)/v(ther) = 3.0 (Robbins 1968b). The differences between
Y+ (Anm) and (y) are of the order of the observational errors and there is no need to invoke
an unknown mechanism to reduce the population of the 23S level.

The {y*) valucs for the ohjects in Table E.5 are lower than those in Table E.4, the {y") ratio
varies from 0.80 to 0.96. The (y*) values are almost independent of 7(3889). conscquently
most of the difference is due to collisional effects {see Table F.1).

The total helium abundance is given by

N(He) N(He + et + Het™)

N(H) N(HO + HY)

(E.7)

for objects of low degree of ionization there is an outer He® zone within the HY zone,
alternatively for objects of high degree of ionization there is an outer T one within the
He 't zone and no He® zone. If one is dealing with a density bounded nebula the He? and
11V zones can disappear. We did not consider the Hel and HY terms in equation E.7 for the
objects in this paper. Nevertheless it is likely that those objects with large N(S"}/N(H)
values might have siguificant amounts of He’ present.

In Table E.6 we present the total helium to hydrogen abundance ratios. The Het™ /H
values were derived from the 7{4686)/7(4861) line intensity ratios and the computations
by Hummer & Storey (1987} adopting T(C*7): probably the regions where the He IT lines
originate are hotter than the regions where the He [ lines originate. but we do not have
any direct measurement of 7, for the He™™ region. Higher T, values would yield slightly
higher He™ ™ /H™ values.
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E.6 The heavy elements

To compute the heavy element abundances relative to those of H we used the compilation
of atomic parameters by Mendoza (1983) and the H I and He IT effective recombination
coefficients for case B by Hummer & Storey (1987).

The ionic abundances were derived adopting a three temperature scheme: for N+, O and
ST we used T(N*); for CtF, O+, Ne™t, §t+, Art+, Ar®+ and C1** we used T(CTHy,
and for He¥™, Ne** and Ar'* we used T(O*"). We made use of T(0*) because for
higher ionized species we expect larger T, values {e.g. Shields et al. 1981), furthermore
the Ne** abundances were derived from the A\A724 + 4726 auroral lines, which have a
similar excitation energy to that of the A4363 O™ line, and consequently have a similar
dependence on T, in the presence of spatial temperature fluctuations. For all ions we used
the densities presented in Table E.3. The ionic abundances are presented in Table E.7.

In Fig. 3 we present the Net"/O** versus Ne diagram. To derive the Ne/O value the
following equation is often used

N{Ne) N(Ne™¥)
N(©) ~ N(0FF) (B:8)

(e.5. Peimbert, Torres-Peimbert & Ruiz 1992; Clegg 1993 and references therein). In

Figure E.3 it can be seen that Net™ /0" increases with decreasing density, indicating

that for objects with N, < 1000 cm™ equation E.8 is a poor approximation to the Ne/O
value; this result probably is due to the presence of the charge exchange reaction

0t + g » Ot + HY (E.9)

that permits the coexistence of Ne™t with Ot (e.g. Hawley & Miller 1977, 1978; Hawley
1978, Pequignot, Aldrovandi & Stasifiska 1978; Butler, Bender & Dalgarno 1979; Pequignot
1980). Ionization structure models predict that the lower the density the higher the H/H+
ratio, in agreement with the charge exchange suggestion and Figure E.3.

To derive the total abundances presented in Table E.8 we made use of equation E.8 and
the following equations

N(©) _ [N(He+ + He++)r’3 N(O*+ 01y (E.10)
N(H) N(He') N(H)
N(©) _ N(CT) (E.11)

N(O) T N(O+F)
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N(N) N(NT)
N(O)  N(OF) (E.12)
N(Ne)  N(Net* 4 Ne3+t)
N(H) N(HY) ’ (B-13)
N(Ar) . N(ArtY + AT + Arth)
N = e (A) e : (E.14)
where
+y7-1
tef(Ar) = [I - A}:I(ET\T))] (E.15)
and
N(Ar) N{Ar*t)
N - 187 ) (E.16)

Equation E.10 comes from Kingsburgh & Barlow (1994). Equation E.11 is a fair approxima-
tion to the C O ratio: from fonization structure models it is found that C:O = CH*/O+
{e.g. Shields et al. 1981: Harrington et al. 1982): alternatively if the O +HY » OF +HY
reaction becomes very important then €O < CFH/0%T, Morcover if T, is smaller than
the adopted value CT+/0** will decrease even further.  Eguation E.12 has been used
often for PN and H 1 regions (e.g. Peimbert & Costero 1969): if a lower temperature than
T(N*) is adopted then N O decreases. Alternatively if the OT7 + HY — O7 + H* reaction
affects significantly the O "O™ value then equation E.12 provides a lower limit to the
N O ratio: the N O value is marked as a lower limit in Table E.8 for those objects with
N, < 1000 cm~3. As mentioned before equation E.8 seems to be a poor approximation
to the Ne O values of these objects, equation E.13 seems to be a hetter approximation
since the fractions of Net and Nedt are very small in comparison with the Net™ and
Nedt fractions: the NePt fractious are very uncertain hecause they depend significantly on
7. furthermore the AA4724 + 4726 |Ne TV] line intensities are in gencral poorly konown.
Equations E.15 and E.16 come from Kingshurgh & Barlow. To derive the Ar abundances
in Table E.8 we made use of eqnation E.16 for NGC 650, NGC 7293 M1-13, M2-55 and
Me2-2, while for the other six we used equations E.14 and E.15.

Tn Figure E.4 we present the Ne™ . O™ versus T(C*7) diagram. In this figure it can also
e seen that the lower the T(C' 7) value the higher the Ne™ . O™ ratio. This trend could
be due to the QT + HY 5 OF 4+ HT reaction, since in general the lower the density the
lower the T(C1) value and the higher the importance of the charge exchange reaction.
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In Figure E.5 we present the N*/O% value. With the exception of NGC 2440 and M3-
3 there is a tight correlation for all the other objects. This correlation seems to be a
combination of many factors: a} observational selection against objects with N /O < 0.4
dex, b} errors in 7, run almost parallel to the correlation (see error box in the figure), c)
probably hotter stars tend to be more massive and during their evolution produce higher
N/O values; a larger sample of objects with accurate observations as well as ionization
structure models for each object are needed to see if this correction is real.

In Figure E.6 we present the Ar/O versus T(CtT) diagram. It can be seen from this
figure that there are no systematic effecis due to 7(C*) affecting the Ar/O determina-
tions. Moreover the average Ar/O value is —2.18 dex in excellent agreement with the
Ar/O values of —2.18 dex and —2.22 dex for M17 and the Orion Nebula, respectively
(Peimbert et al. 1992, Peimbert 1993). The similar Ar/O values between Type I PN and
solar neighborhood H 11 regions imply that there is no O depletion in the shells of these
objects due to nuclear reactions in the parent stars. Nevertheless in Figure E.7 —where
we present the O/H versus T(C*™) diagram—— there is a trend in the sense that the higher
the T(C**) value the lower the O/ value. This trend could be due to a real spread in
the O/H values since the lower O/H the lower the cooling efficiency and the higher the
T(C*™) value; alternatively it is possible that T(C**) is still too high to determine the
O**/H* value and that a lower temperature should be used. This problem can be solved
by determining O**/H* based on highly accurate O I recombination line intensities.
The use of T{C™) instead of T(OT¥) increases the OF+ JH+ ratio of Type TPN by factors -
between 2 and 3 because T(CTT) « T(Ot+) (see Paper II), this increase in O+t /Ht
eliminates the difference between their O/H values and those derived from recently formed
stars {e.g. Gies & Lambert 1992; Cunha & Lambert 1992; Cunha 1993).

o PR B
L OIICIUSIONS

E.7
By neglecting collisional and optical depth effects from the 2®S level and considering a
constant T, we find discordant He* /H* values from different He I lines.

By considering collisional and optical depth effects as well as the presence of spatial tem-
perature fluctuations, the Het /H" determinations based on different He I lines come into
agreement. ‘To reach this agreement there is no need to invoke an unknown mechanism to
depopulate the 238 level.

The He T lines provide us with two new methods to determine 7. These methods require
highly accurate line intensity ratios.

Pairs of lines that depend weakly on collisional effects and that are almost independent of
7(3889) like AA5876 and 6678 or AX4471 and 5876 can be used to determine 7% in objecis
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where collisional effects are extremely important, those with very high N, and T, values.
The T, results are practically independent of 7(3889).

Lines that depend strongly on collisional effects like AA3889, 7065 and 10830 can be used to
determine 7, in objects where collisional effects are moderate, those with lower N, or lower
T. values than the previous group. In this case it is also necessary to determine 7(3889),
therefore we need to combine three He I lines. The best ones seem to be AA4471, 3889 and
7065 due to telluric absorption and dust destruction inside PN of 210830 photons.

The T, (5876, 6678) and T, (4471, 5876) values determined for Hu 1-2, as well as the
T, (3889, 7065) values derived for the six non Type-I PN presented in Section E.4.2, are
considerably smaller than the T,(O%T) values and similar to the T(C*+) values suppor-
ting the idea that T.(C*F) is more represeniative than To(O*+) and probably that large
temperature fluctuations are present inside PN.

The Net+/0O%* values derived for PN of Type I probably are upper limits to the Ne/O
value due to the presence of the charge exchange reaction O+ + 0% — O + H* that
allows some O to coexist with Ne®t™,

By determining the abundances of Type I PN considering their high t? values, their O/H
become similar to those of stars recently formed. Moreover their Ot/O* ™ ratios would
becowe smaller. in hetter agreement with photoionization models.

The C O values are larger than 1 for many objects: if lower T, values are used then
C*Ht /0™t would hecome smaller and also C/O. The smaller 7, values would imply cven
larger t2 valiues.

Table E.8 provides us with just a first approximation to the heavy element abundances
of PN of Type L. To derive better abundances for each of these objects we need a better
kuowledge of the temperature structure and detailed jonization structure models. Siguifi-
cant advances will be made if the abundauces of some of these elements are derived from
IR lines or from visual and UV recombination lines that are almost independent of the

temperature structure.

It is a pleasure to acknowledge the referee for some excellent suggestions.
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TasLa E.I: Het/H" Abundance ratio for Hu 1-2.

3889
4471
5876
6678
7065

0.0739
0.0696
0.0808
0.0693
0.1846

0.0462
0.0476
0.0475
0.0569
0.0580

0.0622
0.0592
0.0610
0.0592
0.0925

0.0679
0.0591
0.0608
0.0592
0.0753

@ pure recombination, {T.) = 18 420 K, t* = 0.00, 7(3889) = 0 and (N,) = 4400 cm—3

b full collisional corrections, (Te) = 18 420 K, 2 = 0.00, 7(3889) = 0 and (Ne} = 4400 em—3
© full collisional corrections, {Te) = 12 490 K, £* # 0.00, 7(3889) = 0 and (N.) = 4400 em~3
4 full collisional corrections, {T.}) = 12 490 K, ¢ # 0.00, 7 = 3.5 and (N} = 4400 cm—3

TABLA E.2: Temperature derived from oxygen, carbon and helium lines.

PN N, T(OFT)y T(CFFY T(3889.7065) r(3889,10830) T(7065;10830) - -
{em™%)  (K) (K) (K) (K) (K)

NGC 6572 21000 10500 9820 9800 % 600 7100 + 500 —

NGC 6803 9000 10000 — 8500 £ 500 6900 + 400 —

NGC 7009 6000 10000 8320 8000 =+ 400 6300 =+ 400 6600 + 500

NGC 7027 80000 13000 12430 10000 + 600 8200 + 600 8000 + 500

NGC 7662 4000 13000 12200 9500 % 600 9200 + 700 9100 + 800

IC 418 15000 10000 8450 9000 + 600 7200 + 500
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FIGURE E.1: N(He™)/N(H™*) = y*()\) versus T diagram for the Type I PN Hu 1-2, where
we have used the average helium to hydrogen line intensity ratios of three different regions
of the nebula. The y™ values are presented for AX4471, 5876 and 6678 together with an
error bar for the y* values.
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Floure E.20 1(3889) versus 7 diagram for six PN. The solid lines stand for the
T(A)/1(4471) ratio: the dotted lnes to the right of the solid lines correspond to line inten-
sity ratios 10% bigher than observed: while the dotted lines to the left correspond to line
intensity ratios 10% lower than observed, The verfical dasbed lines correspond to T{O™).
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TaBLA E.3: Temperatures and densities.

Object T(OT) T(C*Y) TNt N,
(K) (K) (K)  (em™3)
NGC 650-1 11990 (9590)¢ 9950 1000
NGC 2346 11270 (9200) 9010 700
NGC 2371 13175 9840 9790 500
NGC 2440a 14810 12650 10890 4500
NGC 2440b 13995 12650 9640 1900
NGC 2818 15100 11660 12430 500
- NGC 7293 10190  (8420) 8240 100

© Hul-2a 18705 12490 13260 5000

Hul-2b 18260 ° 12490 13280 4700
Hul-2c 18310 12490 13310 3400
M1-8 12710 (10050) 12610 320
M1-13 10690  (8810) 10540 2100
M1-17 10970 (9070) 11110 5300
M2-55 10110 (8380) 10900 460
M3-3 11860  (9530) 9000 300
Me2-2 10950  (9230) 10560 40000

@ The values in parenthesis are based on equation E.6.
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TaBLa E.4: He*/Ht Abundance ratios without corrections.

Object yT(3889) yt(4471) gyt (5876) T(6678) y*(7065) (y*)°

NGC 650-1 0.0980 0.0909 0.1041 0.0886 0.114 0.0945
NGC 2346 0.0862 0.1084 0.1097 0.0990 — 0.1057
NGC 2371-2  0.0488 0.0376 0.0396 0.0399 0.0409  0.0390
NGC 2440a 0.0568 0.0563 0.0649 0.0628 0.1280  0.0613

NGC 2440b 0.0996 0.0893 0.1092 0.1057 0.1014
NGC 2818 0.0910 0.0950 0.1162 0.1056
NGC 7293 0.1094 0.1287 0.1426 - 0.1357
Hu 1-2a 0.0834 0.0711 (J.O8G9 0.0719 0.1923  0.0766
Hu 1-2b 0.0799 0.0727 (1.0848 0.0761 (.2033  0.0779
Hu 1-2¢ (.0585 0.0651 {(1.0708 {1.0599 ().1581 0.0653
M 1-8 0.0945 (L1107 - 0.1026
M 1-13 0.0944 (0.1142 (.1107 (0.0942 0.1439  0.1064
M 1-17 0.0622 £).1095 0.1178 1.1085 0.2782 01119
M 2-55 (1.0968 0.1192 01083 - — (.1138
M 3-3 (0.0983 0.1062 0.1004 (0.0822 : (.0963
Me 2-2 (0.0642 0.1618 0.1907 (0.1754 0.6990  0.1760

4 Average of AA3471, 3876 aud GGTS.
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TaBLA E.5: Corrected Het JH* abundance ratios and 7(3889) values.
Object y(3889) y+(4471) y+(587‘6) yT (6678} y+(7065) (ytye 7(3889)
NGC 650-1 0.0970 0.0865 0.0947 (0.0819 0.0921 0.0877 0.0
NGC 2346 0.1029 0.1036 0.1007 0.0922 — 0.0988 7.0
NGC 2371-2 0.0505 0.0356 0.0357 0.0365 0.0382 0.0359 0.0
NGC 2440a 0.0512 0.0483 0.0498 0.0552 0.0441 0.0511 5.0
NGC 2440b 0.0893 0.0806 0.0912 0.0968 - (.0895 2.0
NGC 2818 0.0950 0.0896 .1042 — — 0.0969 2.0
NGC 7293 0.1309 0.1249 0.1344 — — (0.1297 6.0
- HUTIR28 T 007667 - 0:0599 ———0:0646 - - 0:0611 - - 0.0752 - 00619 40 _

Hu 1-2b 0.0717 0.0615 0.0635 0.0649 0.0839 0.0633 3.0
Hu 1-2¢ “0.0555 0.0559 0.0542 0.0516 0.0669 0.0539 4.0
M 1-8 — 0.0906 0.1022 — — 0.0964 0.0
M 1-13 0.1035 0.1086 0.1004 0.0874 0.0837 0.0988 5.0
M 1-17 (.1024 0,1019 0.1021 0.0991 0.0799 0.1010 22
M 2-55 0.1047 0.1153 0.1016 — — 0.1085 2
M 3-3 0.1045 0.1021 0.0931 0.0767 _ 0.0906 1
Me 2-2 0.1420 0.1469 0.1575 0.1577 0.1332 (.1540 35.0

@ Average of AX4471, 5876 and 6678.
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TaBLa E.6: Helium abundances
Helium abundances®.

Object Het  Hett He

NGC 650-1"  0.088  0.035 >0.123
NGC 2346  0.099  0.033  0.132
NGC 2371-2 0.036  0.081  0.117
NGC 2440a 0.051 0072  0.123
NGC 2440b 0.090 0.046  0.136

NG 2818 0.097 (L.0G6 0.163
NGC 7293 0.130  <0.002 (0.130

Hu 1-2a 0.062 (0.089 (1.151
Hu 1-2b 0.063 0.089 0.152
Hu 1-2¢ 0.0541 0.098 ().152
M 1-8 0.096 1.051 0.147
M 1-13 00.095 0.015 0.114
M 1-17 0.101 0.012 1.113
M 2-55 0.109 0.028 (0137
M 3-3 0.091 0.030 0.121
Me 2.2 0.154 0.000 (154

“ Given in N{He'}/N(HY),
" Probably has a sigaificant amennt of He? inside the HY zene.




138 APENDICE E - THE EFFECT OF TEMPERATURE FLUGCTUATIONS. ..

TABLA E.7: lonic abundances®.

Object ctt Nt Ot OfF Nett Ne¥t gt gt Artt AT A Ot
NGC 650-1 -3.12 -3.96 -3.58 -3.30 -3.67 -4.35 -551 -4.97 -549 -6.69 -6.66
NGC 2346 -3.09 -4.16 -3.69 -3.26 -3.65 -3.49 -6.74 -529 -6.28

NGC 2371-2 -3.21 -4.82 -443 -340 -3.96 -3.73 -6.26 -4.95 -566 -557 -6.31 -6.81
NGC 2440a  -3.33 -4.08 -4.28 -3.66 -4.33 -4.14 -629 -564 -587 -596 -6.32 -7.21

NGC 2440b  -3.36 -3.66 -3.86 -3.63 -4.21 -4.07 -590 -558 .. -6.15 .. -7.14

NGC 2818  -3.39 -4.27 -4.19 -3.57 -4.01 -442 -595 -4.90 .. -6.20

NGC 7293 . =365 -3.24 -349 369 .. -616 .. -537 .
 THul®a 7T S373 TATO 4186 =3:88 =44l ——-4.63- -6.52 547  -6.20 -6.07 -6.70

Hul-2b . 483 -4.890 -386 -4.42 -458 -6.55 -550 -6.17 -6.07 -6.73

Hul-2¢ .. -489 -5.06 -391 -454 .. -6.63 -545 -6.16 -6.01 -6.64

M1-8 -2.99 -452 429 -338 -3.85 .. -6.61 -527 .. 607 ..

M1-13 . -421 387 -322 -370 ... -6.17 .. -559 -6.26 .. -6.78

Mi-17 -3.12 -453 425 317 379 ... -593 -501 -566 -6.11 -7.18 -6.71

M2-55 . -434 399 -325 -361 .. 611 .. -543 ..

M3-3 -3.11 -3.63 -3.74 -3.44 -3.87 .. -653 .. .. -6.68

Me2-2 -3.15 -4.62 -4.24 -3.56 -4.08 -4.70 -6.80 -5.72 -5.98 -6.76

2Given in log N(XT™)/N(Ht).
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Object C? e N O Ne# Nef Ar

NGC 650-1 >8.88 90.16 >860 898 <861 8.41 6.78

NGC 2346 >8.91 9.13 >849 896 <8.57 8.74:

NGC 2371-2 >879 9.17 >859 898 <842 347 6.75

NGC 2440a >8.67 9.02 8.80 R.69 8.02 8.08 6.51

NGC 2440b >864 8.96 8.89 8.69 8.11 8.17
TaBLA IF.8: Total abundances®.

NG(C 2818 -8Bl 885 =853 287 393 8.13
NGC 7293 .. >855 896 <876 . 690
Hul-2a >8.27 8.57 8.49 8.42 7.89 779 6.23
Hul-2b 849 843 7.87 7.81 6.25
Hul-2¢ 8.59 8.42 7.79 6.29
M1-8 >0.01 9.18 >8.56 879 <832
M1-13 857 801 8.43 65.68
M1-17 >8.88 8.9 8.62 8.90 8.28 6.51
M2-55 .. >851 890 «8.53 6.84
M3-3 >889 0.10 >803 882 <8.39
Me2-2 >885 863 814 852 8.00 801 629

@ Given in log N{X} ' N(H) . 12

b Given by N(C)/N(H) = N{CTH)/N(H? ).

C Given by N(C)/AN{O) = N{CTH)/N(OF ),

4 Given by N(Ne}/N((}) = N(Net 7)/A0 )
CGiven by N(Ne)/N(H = ANert F NeY N (HT



140 APENDICE E - THE EFFECT OF TEMPERATURE FLUCTUATIONS. ..

O | T I T I T I I L | I ! | T T I
L 7293 |
-0.2 x -
L .
_;""\ — -
+O - x -
+\ —04 _— < X q
+€D B x x i
z [ x : <]
QD —0.8 - * X X ]
2 B ® -
-0.8 - —— _
_1 —I | l | 1 1 | f | 1 1 1 , 1 | 1 ]
2 3 4 5

log N, (cm™)

Figure E.3: Ne*t/O%* versus electron density N,. A typical error is presented.
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FIGURE E.3: NT/O™ versus 7'(N7T). A typical error for is presented, where the dependence
of N*/O% on temperature is considered. The vertical bar corresponds to an error in the
1(6583)/I(3727) ratio of 0.04 dex.
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Apéndice F

A Photoionization Model of NGC
2363

Valentina Luridiana
Instituto de Astronomia, Universidad Nacional Auténoma de México

Publicado en: ASP Conference Series. eds. D. Friedli, M. Edmunds, C. Robert, & L.
Drissen (San Francisco: ASP), 147. 138 (1998)

We present two selected photoionization maodels of the extragalactic H u region NGC 2363,
and compare them with three sets of observational data. We discuss the effect of adopting
different input parameters. We show that the metallicity of NGC 2363 has most probably
been underestimated, and that a value of Z =~ 0.25Z. is iu good agreement with the
ohservational data.

Key words: H 11 regions - ISM: abundances - stars: Wolf-Rayet - galaxics: starburst.

F.1 Introduction

NGC 2363 is a very luminous extragalactic H 11 region located in the irregular galaxy
NGC 2366. The estimated gasecous mass of NGC 2363 is about 2.2 x 108 M. (Carigi
& Peimbert 1998). We bave computed a grid of more than 100 photoionization models
of the region. using the photoionization code Cloudy {version 90.03: Ferland 1996). The
parameters which define the grid are the star formation rate (SFR: instantaneous hurst

YArticulo publicado en: ASP Conference Scries, eds. D. Friedli, M. Edmunds, C. Robert, & L. Drissen
{San Francisco: ASP). 147, 138 {1998).
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or continuous), the initial mass function (IMF: power-law with spectral index 1.50, 2.00,
2.35 and 3.35), the high cut off mass value of the IMF (M, 100 and 120 Mg), the age
of the cluster (1 to 10 Myr), the shape of the nebula (total flux emitted by A separate
H 11 regions, with 1 < A < 100), the electron density N,, and the metallicity. We define
the spectral index (1 4 ) by the expression ¢(m) = % o m~(1+2): the spectral index of
Salpeter’s law is 2.35. The ionizing spectra have been taken from Leitherer et al. (1996)

and Leitherer (1997, private communication).

F.2 Dependence of the computed spectrum on physical as-
sumptions

F.2.1 M, and (1 + z)

We explored the effect of adopting different values for (1 + z) and M,,/Mg, using the
following six combinations: (1.50,100), (2.00,100), {2.00,120), (2.35,100), (2.35,120),
(3.35,100). The effect of M,, is stronger than the effect of (1 + z) on the production
of Wolf-Rayet (WR) stars, in the sense that, for instance, a model with (2.00,120) has
consistently more intense He I1 A 4686 than a model with (2.35, 100), keeping all the other
parameters constant. We found that the observed intensities of both the [O I1]] and He
_II lines imply a rather hard spectrum, which is not compatible with high values of the
speciral index of the IMF. Good agreement can be obtained for 2.00 < (1+z) < 2.35; with
higher values of (I + z) the number of massive stars is too low, while lower values would
contradict the present determinations of the IMF. Similarly, we found that values of Mup
lower than about 120 M, do not yield agreement with the observational data.

F.2.2 SFR

We analyzed the effect of different assumptions on the SFR. The main difference between
burst and continuous SFRs is that the first produce comparatively weaker [O 1] and stron-
ger He II lines. Our observational constraints alone do not permit to discriminate between
the two types of SFRs. However, there are many indications that a burst SFR would be
the most probable star formation process for WR galaxies (see Esteban & Peimbert 1995,
and references therein}.

F.2.3 Geometry

[n a giant H 11 region the jonizing stars can be either grouped all together in a common
nebula, or embedded in a number of separate Stromgren spheres. Models obtained by
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placing all the ionizing stars in a single nebula have comparatively lower [O II} and [S II]
and higher [O I11] intensities. This is easily understood since, for a given volume, the ratio
of the surface area to the volume is minimized by a single sphere; hence, a single region has
a proportionally smaller external zone, where the lines of lower degree of ionization form.

F.2.4 Age

The ionizing luminosity of a starburst. decreases almost monotonically with time (see Sta-
sinska and Leitherer 1996). Since NGC 2363 is one of the brightest H i1 regions known, we
are most probably observing it near its peak luminosity. This places an upper limit on the
age of the object; allowing for a maximum variation in the number of ionizing photons by
a factor of 2 since the beginning of the burst, one obtains a higher limit of about 4 Myr.
Our best-fit models are in excellent, agreement with this constraint; for instance, at the age
of 2.20 Myr the luminosity of a typical starburst has diminished by less than 10% with
respect to its maximum value (see Mod. 2 in the next section). In general, younger clusters
have not developed WR stars yet, while older clusters have softer spectra which do not
reproduce the observed emission spectrum.

F.3 Results for the photoionized models

Table F.1 compares the values of T{(A)/I{H 1) of our best low and high metaliicity models
with the observational data. The adopted parameters of the two models are the following:
burst SFR. 1 + & = 2.00, M,, = 120M.., age = 3 Myr. N, = 150 em S, N = 1
Z, = 0107, Zyus = 0.08 Z. for Model 1; burst SFR. 1 + » = 2.35. M,, = 120M ..
age = 2.2 Myr. N, = 150 ern 3. N = 3, Z, = 025 Z; . Zpay = 020Z: for Model 2. In
both models we adopted different values for the metal content of the stars and the gas to
account for the depletion of heavy elements due to the formation of dust. There are two
main problems with Mod. 1: i) The low ionization lines ([O ], [O 11} and {S 11] lines) are
too weak by factors of 2 to 4: these lines can only be enhanced at the expense of [ (A 5007),
as long as Zgq. is kept low. n) 1 (X 4686) is too weak. which is a direct conseguence of the
pancity of WR stars in low metallicity populations.

Mod. 2 fits all our observational constraints, with the exception of J(AG300) and T{A 4363).
I(A 1686) is very well reproduced by the model, indicating that the stellar population chosen
to sitnnlate the ionizing cluster in NGC 2363 has an adequate number of WR stars. We
consider Mod. 2 to be a much better model of NGC 2363. We will justify this claim in the

next sectioll.
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TABLE F.1: Results.

A Mod. 1 Mod. 2 ITL* GD! PPTP¢

[0 111) 5007 6.78  7.15 659 746 7.08
[0 113727 0.188 0431  0.612 0432 0.575
(016300 0.0032 00069 0012 -  0.010
[ST1] 6720 0.033  0.072  0.086 0.067 0.076
He 11 4686  0.0010  0.0047 0.009 0.004 0.010
3727/6720 570 599 7.2 645 757
[0 I11) 4363 0.145  0.073  0.143 0.165 0.135

alzotov, Yu. L., Thuan, T.X., & Lipovetski, V.A. 1997, ApJS, 108, 1.
bGonzalez-Delgado, R.M., et al. 1994, Apl, 437, 239 (knot A).
¢Peimbert, M., Pefia, M., & Torres-Peimbert, 5. 1986, A& A, 158, 266.

F.4 Discussion

The observed A 4686 flux implies the presence of a population of massive stars in NGC 2363

—————{Drissen-et-al—1993)—Yet—while-the observed-metallicity-ofthe cluster is Z2 = 0.10Zg, . __

in the standard evolutionary theory the production of WR stars for low metallicity popu-
lations is totally negligible. There are a few possible ways of explaining this discrepancy:
a) The metallicity of the nebula is low, but the standard stellar evolutionary scenario un-
derestimates the production of WR stars. A possible solution would be to produce WR
stars in binaries. We will not consider this possibility here (see Maeder & Conti 1994 and
Legrand et al. 1997 for a discussion of this topic). b) The metallicity of the embedded
stars is significantly higher than that of the gas. This configuration can be originated by
a mechanism known as Metal Enhanced Star Formation (see Talbot & Arnett 1973, and
references therein). However, there is evidence that this mechanism is not operating, at
least in the case of the Orion Nebula (Esteban et al. 1998). ¢) The metallicity of both
the gas and the star cluster is significantly higher than 0.10 Zg. The following section will
discuss the implications of case ¢).

The high metallicity scenario.

A stellar population with Z, = 0.25 Z; yields a number of WR stars consistent with the
observations. Moreover, the WR winds and supernova {SN) explosions associated with
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such stellar population can produce shock waves in the surrounding region, generating
spatial temperature fluctnations. When temperature fluctuations occur, auroral lines are
enhanced, while nebular lines are almost unaffected; in such case the observed [O III] tem-
perature is higher than the average temperature of the medium, leading to an underesti-
mation of the metallicity. This can account for the difference between the observed and
calculated values of J{A 4363), giving at the same time a self-consistent explanation for the
adopted metallicity.

Shocks would also explain the measured [O ] 6300 flux. In all of our models I(A 6300)/1{H5)
is much lower than the observational value of ~ 0.010, the discrepancy being higher than
one order of magnitude in some cases, when one corrects for the size and the position of
the slit which bias the observed intensity towards lower values. A shock would significantly
enhance J{ A 6300), bringing the predicted spectrum in better agreement with the observed
one,

We can see then that the high metallicity hypothesis supports a totally self-consistent
scenario, which can significantly reduce the discrepancies between the numerical models
and the observational data.

F.5 Conclusions

Based on the analysis of an extense grid of photoionization models, we suggest that the me-
tal content of NGC 2363 has been generally underestimated. This conclusion is supported
by the following facts: a) Low wetallicity models completely fail to reproduce the observed
spectrum. b) Enhanced metallicity models reproduce the characteristics of the observed
spectrum, with the exception of I{A 4363) and 7{A (300). ¢) Thkere is direct evidence for the
presence of WR stars in the region, in contrast with what is expected for low ruetallicity
populations. d) WR winds and SN explosions are expected to generate spatial tempe-
rature Auctuations in the nehula. enhancing F{X4363) and F{A6300). ) Correcting for
the 7(A4363) enhancement a higher metallicity value is obtained, giving a straightforward
explanation for the presence of WR stars in the cluster.

It is a pleasure to acknowledge Claus Leitherer for providing us with the ionizing spectra.
This project has been supported by DGAPA grant IN109696.
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Photoionization Models of NGC
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G.1 Abstract

Using the photoionization code Clondy. we compute photoionization models for the giant
extragalactic H 11 region NGC 2363. and compare them with optical obscrvational data. We
mainly focus on F(H3). N.. EW(H3). and the ratios of I{A5007). 7(A4363). T(A3727),
T{X6300), T{X6720). and I{A4686) relative to T{H3). We discuss the variations of the
cinission spectra obtained with different input parameters, With low metallicity models
(#Z = 0.10 Z.) we were uot able to reproduce the observed features of the spectrum.
We review the implications of the A 4686 feature on the stellar population of NGC 2363,
showing that it might indicate the presence of Wolf-Rayet (W-I) stars, a fact which would
conflict with the metallicity of the region. We suggest several possible solutions to this

contradiction. such as inadequate stellar evolutionary fracks. a non-standared star formation
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process, and a revised metallicity. Focusing on the last possibility, we further show that the
disagreement can be satisfactorily overcome by allowing for spatial temperature fluctuations
in the nebula. The presence of temperature fluctuations allows a self-consistent scenario,
which naturally accounts for the origin of the fluctuations themselves as a result of injection
of mechanical energy by W-R winds and supernova explosions. Accordingly, we show that
the metallicity of NGC 2363 has most probably been underestimated, and that a value of
Z = 0.25 Zg is in better agreement with the observational data than the usually adopted
value Z = 0.10 Zg. We further find that a star formation episode extended over a time
interval of ~ 1.6 Myr gives a better fit than a strictly instantaneous burst. We also derive
values for the slope and the high mass end of the initial mass function, the age of the stellar
cluster, and the total gaseous mass of the H 1I region.

Key words: H 11 regions - ISM: abundances - stars: Wolf-Rayet, - galaxies: starburst.

.2 Introduction

NGC 2363 is a very luminous giant H 11 (GH 11) region, located in the south-west end of
the irregular galaxy NGC 2366. It is one of the brightest extragalactic H 11 regions known.
GH 11 regions are ideal objects to study the conditions of massive star formation (SF); in
particular, the high luminosity and surface brightness make NGC 2363 a favorite target
-for-spectroscopic-studies——— — —

NGC 2363 is composed of two main knots, known as A and B {Gonzalez- De]gado et al
1994). The cluster in knot A produces most of the ionizing flux emitted in the whole
region. The cluster in knot B is not as bright, and probably older, than knot A (Drissen
et al. 1999). The distance between the two knots is about 120 pc, assuming a distance to
NGC 2366 of 3.8 Mpc (Sandage & Tammann 1976).

Our aims in the present work are to study the age, the SF law, the initial mass function
(IMF), the gaseous mass and the chemical composition of NGC 2363. This is performed
by means of a comparison between photoionization models and the observed features of
the emission spectrum in knot A. Numerous authors have published spectroscopic data
(Izotov, Thuan, & Lipovetski 1997; Gonzalez-Delgado et al. 1994; Peimbert, Pefia, &
Torres-Peimbert 1986, see Table G.1). These data will be taken as a reference in our
study; in the comparison procedure, we will always refer to the quantities measured in

knot A, since knot B is essentially a small perturbation in the overall structure of the H 11
region. This is supported by the Ha image of the region (Gonzélez-Delgado et al. 1994),
and the measured HB fluxes (e.g., F(HB)"0 8/ F(Hg)krot A+knatB ~ 0 10: Tzotov et al.
1997, Gonzélez-Delgado et al. 1994). The emission is dominated by knot A not only in Hg,
but in all other optical lines of interest. As for the numerical models, we have computed



153

a grid of photoionization models for the region, using the photoionization code Cloudy
(version 90.04; Ferland 1996).

Our models assume a spherical, hollow, radiation bounded nebula, made up of two concen-
tric shells of different densities. The inner shell has density N2, and outer radius Ry = 150
pc; the inner radius Ry is a parameter. The outer shell has a density N,f“t <Né", inner
radius R, and outer radius Rz = 250 pc. The grid is defined by the following parameters:
the SF law (instantaneous burst, continuous, and the intermediate case described later in
this section), the initial mass function (IMF: power-law with spectral index 1.50, 2.00, 2.35
and 3.35, see below), the high mass cutoff of the IMF (My,: 100 and 120 Mg), the age of
the cluster {1.0 to 3.5 Myr), the inner radius of the nebula, i.e. the size of the central hole
(Ry: 0.41, 16.4 and 32.8 pc), the electron density (8 cm™2 g NZ* < NP < 120 em™?),
the gas covering factor (0.35 < cf < 1.0), the stellar metallicity (0.10 Zg < Z, < 0.25
7)), and the gas metallicity (0.08 Zg, < Zyes < 0.20 Z©®). The reasons for distinguishing
between the stellar and gas metallicities are twofold, and will become apparent later. The
adopted chemical composition of the nebular gas is listed in Table G.2 for the two extreme
metallicity cases, together with the observed values.

The intermediate case in the SF law mentioned before is an episode of SF taking place
with a constant rate during a given time interval (and zero outside the interval): this case
will be called hereafter intermediate SE law,

We define the index of the mass spectrum, (1 + @), by the expression:

T\T
o{m) = %—— (1 (G.1)

where r is the slope of the IMF; with this definition Salpeter’s law has a spectral index
of 2.35. The ionizing spectra have either been taken from Leitherer ¢t al. (1996), or have
heen recomputed with the same synthesis code.

A further set of models was calculated with Mihalas' (1972) atmospheres as ionizing sourees.
These models” characteristics and implications will be discussed in section G.6.5.

G.3 Observational constraints

The total luminosity in i3, L{H 7). is sct $0 5.67 % 10%9 erg s~ 1, consistent with I{Ha), the
observed fux in Hea corrected for the juterstellar extinetion, reported by Gonzales-Delgado
et al. (1994). for a distance of 3.8 Mpe. L(H/3) is used to determine Q{Hg). which is the
rate of ionizing photons emitted by the stellar source. Both shells are composed of denser
condensations {which dominate the forbidden line luminosity) uniformly distributed in a
more tenuous gas. The electron densities of the two shells are parameters, constrained
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to take values comprised between the rms value {Ng(rms) < 10 em™3), which is the N,

averaged along a line of sight, and the forbidden lines value N,(F L), which is very uncertain

but smaller than 200 cm™3. For a homogeneous sphere, N, (rms) is given by:
et 4

s rap)L + ) + o5

T s, D)

N2(rms) (G.2)
where r is the radius of the region, d its distance from the observer, a(H3) is the H3
eftective recombination coefficient, and N(H™*), N(He™), and N(He™*) are ionic densities.
N(FL) is obtained either from the [S I} 6716/6731 or [O 1I) 3726/3729 ratios, and it is
related to Ne(rms) by the filling factor, €, through the expression:

NZ2(rms) = e N2(FL). (G.3)

The densities NJ*, NI mentioned in section G.2 play the role of N.(FL). The re-
maining observational constraints, I{A5007)/1(H3), I(A4363)/I(HB), I()3727)/I(HS),
I(A6300)/1(113), I(A6720)/1(HB), 1(A4686)/I(HA), and EW (Hp), are fitted varying the
input parameters. ‘
A difference between the extinction coefficient towards the stars’ line of sight, C(H3),,
and the one of the gas, C'(H )., would introduce a difference between the observed and
—the true EWHHB) values—To-make sure that-the adepted value of EW (Hp) is not affected
by this bias, we determined the value of C{Hf)., comparing the continuum observations
by Peimbert et al. (1986) to the predicted stellar continuum of our synthesis models, after
correcting the observed continum for the nebular continuum contribution. We found that
the difference between C'(HB). and C{HB)gas, if any, is small encugh to be neglected
(C{HB)s — C(HP)gss = 0.03 £ 0.05, with C(HB)gas = 0.25).
The He abundance is set to N(He)/N(H) = 0.078. Since the le abundance in the gas is
obtained by the ratio of recombination lines, the temperature dependance cancels out, and
the error on the determination due to uncertainties in the temperature is very small (see,
e.g., Peimbert et al. 1986).

G.4 The comparison procedure

In this section we will discuss how the comparison between the numerical models and the
observational data was performed.

The fundamentally new aspect of our work is the explicit treatment of the ion-specific
spatial distribution of the gas. The emission spectrum of a nimerical model is determined
by the contributions of all the parts of the nebula, whereas the observational data describe
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only the part of the nebula seen through the slit, so that most of the emitting volume is
lost. Thus we expect the observed line intensities to be a function of the position, the shape
and the size of the slit. To compare the model results with the observed line intensities, we
corrected the standard model output for the size of the slit, summing up the contribution
of those parts of the region intersected by the lines of sight passing through the slit.

We assumed that the slit is centered on the region, and considered three different cases
with projected size 37 pe x 65 pe (slit A), 22 pc x 276 pc (slit B), and 70 pc x 228 pc (slit
C). The three cases correspond to the slits used by lzotov et al. (1997}, Gonzalez-Delgado
et al. (1994, extraction A2), and Peimbert et al. (1986) respectively, under the assumption
of & 3.8 Mpc distance to the region.

As a general rule, we found that the observed I(A5007)/I(Hf) intensity can either decrease
or increase by up to ~ 10% when the slit bias is taken into account, with respect to the
case of the full sphere model. The absence of any definite trend results from the similar
emissivity structure of H3 and A 5007, so that the direction and amount of the variation
depend on the details of the model and the slit considered.

The situation is quite different for 7(A 3727)/I(Hg3), which always decreases, relative to the
whole model, when the shit is taken into account. This is casily understood if onc considers
that the H emission is strouger in the inner part, while T(A3727)/1(H/4) is stronger in
the outer part {see Figure (G.1). The ratio of the iuner to the outer portion increases if one
considers a section instead of the whole sphere (volumes are proportional to ~ 7% in the
case of the sphere, and ~ r? in the case of the section). Thus, when the slit is taken into
account. the inner region is proportionally more important, and T(A3727)/I{H3) decreases.
The shorter the slit, the lower the ratio, since the fraction of the external zone taken into
account grows sialler and smaller. A typical decrease is ~ 30 — 50% with respect to the
the intensity ratio of the full sphere model. I(A6300)/T(H3) s also smaller for the volume
included in the slit than for the full spherc. The decrease with slit length is even more
pronounced than in the case of A3727, since the O [ zone lies farther from the center of the
nebula. The 7(AG6720)/I(H3) behavior closely resembles that of I(A3727)/I{(H3), since
the two ions have a similar cmission structure. Finally, since the 7{A 4686)/7(HJ3) emission
zone is strongly peaked towards the center, with a distance scale of a few tens of parsecs,
it is included in the slit for all the considered slit cases, so that the intensity ratio is higher
when the slit bias is taken into account: the shorter the slit. the larger the relative weight
of the central zone, and therefore the higher 7{A1686)/T(H4).

The same slit-bias calculation can be. in principle, performed on the EW (Hg) value.
Nevertheless, an inspection of the data reported by Gonzalez-Delgado et al. (1994) shows
that EW (H:3) tends to decrease ontwards, with large fluctuations around the average trend.
whereas. it the idealized case in which all the stars are concentrated in the center, the
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expected trend would be the opposite, since there would be no stellar continua in the outer
part of the nebula. A possible implication is that the region is rich in sparse stars that do
not contribute to the ionizing flux, yet have an important continuum emission in the optical,
such as B-type stars. Another possibility is that there are patches of dust, scattering the
continuum inhomogenously across the region. Since the geometry of the stellar continnum
emission in the optical is much more complex than our model assumes, whereas the ionizing
flux has a well-definite spatial distribution, we will consider the EW (Hf3) value of the full
sphere as the best estimate for the (uncertain) average EW (H/3) value of the region,

G.5 The source of the He II 24686 line

The ) 4686 feature detected in the spectrum of NGC 2363 indicates the complexity of the
central source. In the following discussion, we will always refer to the narrow component of
knot A, unless otherwise specified. The implications of the narrow A 4686 feature in knot
B, and of the broad component detected in either knot, will be discussed later.

We will assume that the observed feature is nebular rather than stellar, since its FWHM
measured on high resolution spectra is 1.00.3 A (Luridiana, Peimbert & Torres-Peimbert
1999), corresponding to a velocity range of 45 to 85 km s™!, much smaller than the average
velocity of massive stars winds. Additionally, as it can be seen in Figures 4 and 5 of
—(onzalez-Delgado et—al—(1994); the - X4686-emission—is-extended-in-the-spectra-A+87———
and B130. The nebular emission implies the presence of a source of radiation emitting
in the He II continuum. O stars are not expected to produce He*™ in the surrounding
gas. Although several other sources have been proposed for the ionizing flux in the He II
continuum (such as shock excitation and photoionization by massive X-ray binaries: see
Garnett et al. 1991), we consider that, in the case of NGC 2363, the most likely source
are W-R stars. The presence of a few W-R. stars in knot B seems well established (Drissen
et al. 1999). We additionally think that there must be W-R stars in knot A also. Narrow
A 4686 features have been detected by all observers in both knots. Gonzélez-Delgado et
al. (1994) report detection of a broad component in knot B (but not in knot A), having
approximately the same EW (H{) as the narrow component; Izotov et al. (1997) report
detection of a broad component in knot A (but not in knot B), suggesting the presence
of W-R stars; while Peimbert et al. (1986), and Luridiana et al. (1999), both using an
east-west oriented slit, find no compelling evidence for a broad A4686 component. These
differences are probably due to the different positions, sizes and orientations of the slits
used, so that one author might have missed the W-R stars detected by others.

Due to the large optical thickness for the absorption of He IT ionizing photons, the A 4686 li-
ne originates close to the ionizing stars, so that the narrow X 4686 emission observed in knot
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A cannot be produced by stars located in knot B. Thus, the two groups of W-R stars can
be treated independently. The ratio of the absolute fluxes in the He Il continuum, corres-
ponding to the ratio of the nebular lines, is I(A\4686)¥"°t 4 /1(14686)k"°* B ~ 0.6 according
to the data by GonzalezDelgado et al. (1994), and I(A4686)F™*4/T (A4686)knot B ~ 8
according to the data by Izotov et al. (1997). The difference between these figures is con-
sistent with the hypothesis that Izotov et al. (1997) missed some of the W-R stars in knot
B, while Gonzalez-Delgado et al. (1994) missed those in knot A. This estimate indicates
that the nebular X 4686 emission in knot A is at least comparable, if not greater, than the
emission in knot B. This is not obvious at first sight since the continuum is much brighter
in knot A, and, in addition, the broad stellar component is probably weaker than in knot
B due to the younger age.

G.6 Dependence of the computed spectrum on physical as-
sumptions

In this section we briefly describe how the calculated emission spectrum depends on various
physical assumptions. As pointed ont by Vilchez & Pagel (1988). the emission spectrum
of a model H 11 region depends mainly on 3 factors: the ionizing source, the chemical
composition, and the cffective ionization parameter. All the parameters of our grid affect

the output spectrum by altering one or more of these factors.

G.6.1 M,, and (1 +ux)

M., and (1+r) affect the hardness of the ionizing spectrum through the number of massive
main sequence (MS) and of W-R stars produced. The number of W-R stars observed in
a given stellar population depends also on other factors, the most important being the
metallicity and the age of the cluster. For a given metallicity. there is a minimum threshold
MS mass for the formation of W-R stars, which has been estimated to be ~ 25 M: at Z =
7 ;. and above ~ 60 M. at Z = 0.10 Z... {Macder 1990). Moreover, for a given wmetallicity
the lifetime in the W-R phase increases with increasing MS mass. so that the shape and
upper limit of the IMF play a fundamental role in the formation of the A 4686 line (Maceder
& Couti 1994, Maeder 1990).

We explored the implicatious of the assumed IMF by adopting the following six combina-
tions for (1 + ) and A,,/M:: (1.50,100). {2.00.100). {2.00,120), {2.35.100). (2.35.120),
(3.35.100). Although the spectral indexes 1.50 and 3.35 are obviously too extreme. they
may be useful to bracket the effect of this parameter on the emission spectrum. On the
other hand, the two adopted values for M, are both currently considered plausible.
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Models with (2.35,120) are essentially equivalent to models with (2.00, 100), keeping all
the other parameters constant. In neither case are the [O II], [O ITI] and He II lines
strong enough to reproduce the observational constraints. The observed intensities of both
the [O III] and He II lines imply a rather hard spectrum, which is not compatible with
high values of the IMF slope. The best agreement is obtained for 2.00 < (1 + z) < 2.35;
with higher values of (1 + z) the number of massive stars is too low, while both lower
(142 = 1.50) and higher (142 = 3.35) values would contradict the present determinations
of the IMF, since no compelling evidence for large systematic IMF variations across galaxies
has been found for M > 1 Mg (Kennicutt 1998). Furthermore, with extremely flat slopes
{1+ 2 = 1.50) the A 3727 emission abates too much, due to the high degree of jonization.
Similarly, we found that values of My, lower than about 120 Mg do not yield agreement
with the observational data, for the relevant age range (see section G.6.7}. The basic reason
for this trend is the need of a hard radiation field, which can only be provided by W-R
stars in the models. Since the formation of W-R, stars is heavily biased towards the most
massive stars, a flat IMF and/or large M, lead to better agreement with the observation.

(.6.2 SF law

The shape of the SF law in clusters is still a matter of debate. In the present work we

__evaluate how the emission spectra_of our models depend on the SF law, by comparing the.

results obtained with different assumpiions.

The main difference between a burst and continuous SF is that the former produces com-
paratively weaker [O ITI] and stronger [O II] lines. In neither case are the He IT lines strong
enough to be observable. Since the relative strength of [O III] vs. [O II] lines can also be
altered by modifying other parameters, our observational constraints alone do not permit

o ~F O Tawzre oem tlhad 41l t
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to discriminate between the two bypca of bIY laws, 80 that the intensi L% 1 H

cannot be used to constrain the SF law.

In the literature one can find a number of arguments supporting the hypothesis of a burst
SF. Esteban & Peimbert (1995) report statistical data implying that an instantaneous
burst would be the most probable SF process in W-R, galaxies. Since NGC 2366 is morp-
hologically very similar to typical W-R galaxies, it seems plausible to assume that the SF
process in NGC 2363 is taking place in a burst. On the other hand, it is perhaps noi. very
realistic to expect that in a SF region all the stars form ezactly at the same moment, as
postulated by the burst modeis. Thus, the instantaneous burst scenario is more likely to
be an extreme case, intended to illustrate an asymptotic trend, or useful in those cases in
which, due to the time scales involved, the details of the SF episode are not relevant. When
the time scales are shorter than a few Myr, the time interval during which the SF takes
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place is likely to be not negligible, and more physical approximations to the real mechanism
of SF need to be explored. Bresolin, Kennicutt, & Garnett (1999) mention observational
evidence supporting the idea of an age spread in starbursts, and suggest that SF extending
over time is a scenario deserving further investigation. Schaerer, Contini & Kunth (1999}
argue that in low-metallicity (Z ~ 0.20 Z) W-R galaxies the duration of bursts of SF is
probably short but non-zero (At g 2 — 4 Myr). Efremov & Elmegreen (1998), based on
a study on star clusters in the Large Magellanic Cloud, conclude that star formation is
hierarchical in space and time, in such a way that star clusters with diameters in the 1 —-10
pc range form in a time interval of 1 to 3 Myr.

We will hereafter refer to the burst scenario as a zero-order solution, and will explore the
effect of spreading the SF episode over a finite time interval. This will be done by a linear
combination of instantaneous burst models, weighted to contribute uniformly to the total
mass formed during the episode, and with ages differing by 0.1 Myr to provide a smooth
interpolation between the initial and final age of the episode.

G.6.3 Gas density and filling factor

The observed value of the gas density obtained from collisionally excited lines is always
smaller than ~ 200 em~3. while the rms density is ~ 10 cm™2, giving a filling factor «
greater than about 0.003. This value is just a lower limit: the exact average filling factor
value is highly uncertain due to the large relative errors in the determination of N (#'L) in
the low density case. Given the observational constraints on [{H/3) and the radiuns, different
combinations of N and N2 can fit the data for a given filling factor, and a further degree
of freedom is given Ly the possibility to vary the filling factor around the estimated value.
All these changes affect the ionization parameter of the nebula (see section G.6.8).

Since the recombination rate is proportional to the local density squared N2(FL), we
expect the low {e.g.. A6720 and A3727) and high ionization lines to grow stronger and
weaker. respectively, for a density increase. The trend found is just as expected, since for
iucreasing densities (and decreasing ¢). we found that I(A5007)/1(H/3) decreases, while
H(A3727)/1(H3) increases (sce Table G.3 and Figure G.2). The intensity of A 4686 is not
affected by changes in density. Note that the Ry parameter, defined by the expression:

Roz = ([0 11]A3T27 + {0 T1I]AA4959.5007)/H 3. (G.4)

also increases. sinee -given our constraints- a smaller density implies a larger average loni-
yation parameter U (see section G.6.8). As will be discussed in section G.06.8. the Hig
parameter of our low wetallicity models is significantly smaller than what ts obtained by
the observational data. Thus. the best - but still not fully satisfactory - agrecment is
obtained for those models that maximize Rag, Le. low N (F L) high € models.
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A different family of models can be obtained leaving € fixed, and varying Ni" /N4 We
found that a change from Ni"/N2¥ = 8 (Ni* = 80, N/ = 10), to N*/N% = 1.3
(Ni" = 48, N¥t = 38) does not lead to major differences in the emission spectrum.

G.6.4 Covering factor

From a theoretical point of view, the assumption of a covering factor smaller than 1 is
supporied by the finding that in our Galaxy approximately 20% of the ionizing photons
are lost by H 11 regions into the interstellar medium, while for irregular galaxies the fraction
could be larger (Martin 1997; Reynolds 1984, 1990). We assumed 25 to 50% as fair average
estimates of the percentage of photons escaping from NGC 2363, and explored the effects
of variations in the covering factor assumed for the nebula. From a purely numerical
point of view, a covering factor smaller than 1 also accounts for the possibility of selective
destruction of UV photons by dust.
Since a change in the covering factor must be associated with a change in the number of
ionizing photons emitted by the central region, in order to fulfill the constraint on I(Hg3),
we compensate the decrease in the covering factor by proportionally increasing Q(H'), and
therefore the line intensities change. At the same time, either the density or the filling
factor must be varied in order to fulfill the constraint on the radius, so that the net effect
. __is achange in the ionization parameter of the nebula._
If the filling factor is kept fixed and the densities are varied, an increase in the covering
factor causes I(\5007)/I{Hf) to decrease (up to 15% when the covering factor increases
from 0.35 to 1.0 in our reference model: Table G.4 and Figure G.3). Correspondingly,
I(X3727)/I(HB), I{\6720)/I(HB) and I(X6300)/1(Hp) increase by substantial amounts.
The increase in the covering factor leads to a decrease in temperature, reflected by lower
I{A4363)/I{HJ) ratios.
Given the constraint on F(H ), the equivalent width of Hf decreases as the covering factor
decreases, as a result of the increase in the incident continuum.

G.6.5 Ionizing source

For comparison, we computed a set of models using Mihalas’ (1972) atmospheres as the
ionizing source. The use of Mihalas’ (1972) spectrum for T,p¢ = 50,000K consistently
provides higher A5007 and A 6300 values, with respect to models computed with the po-
pulation synthesis spectra and the same geometric and abundance features, A 3727 being
either slightly weaker or stronger depending on the particular case. This result is due to
the different shape of the ionizing continuum, which is much harder in the case of Mihalas’
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spectrum. As a rule, we find that the value of Rps is at least 15-20% higher in the Mi-
halas’ than in the population synthesis case, the difference being even higher for the least
favorable combination of the population’s parameters. In terms of abundances, this means
that if a given value of Ry3 is obtained with a model using Mihalag’ (1972} Ts¢ = 50,000
K atmosphere, another model with the same geometrical characteristics and a population
synthesis ionizing source, like the one used here, would reproduce the same valiue of Hag
only for 7 values greater by 0.3 dex or more.

It is interesting to note that a synthesis spectrumn with the assumed IMF shape, Z, = 0.10
Zs, and ¢t == 1 Myr, reproduces the same emission spectrum obtained with Mihalas’ T,¢s =
50,000 K atmosphere. This spectrum is very similar in shape to the one of Mihalas, while
no other combinations of Z and ¢ reproduce this result, as illustrated by Figures G.4a
and G.4b (for 0 < t < 1 Myr, the spectrum is essentially the same as the one at £ = 1 Myr,
due to the evolutionary time of stars in the MS). This seems to suggest a possible solution
for NGC 2363 at low metallicity and age. Nevertheless, there are evidences suggesting that
the region is substantially older than 1 Myr. For ¢t = 1 Myr the predicted equivalent width
of H7 lies in the range 550—650 A, depending on the geometrical assumptions of the model.
which i3 about twice the observed value. A detailed discussion of the age determination
will be done in section G.G.7.

G.6.6 Geometry

Next we discuss the implications of changes in the geometry of NGC 2363, considering a
series of models with different inner radii. Models of NGC 2363 with other geometrical
considerations are presented elsewhere (Luridiana 1998).

Roy ot al. (1991) find data consistent with a central bubble, 200 pe in diameter and
expanding with a velocity of 45 km s~1. Since an expanding bubble would create a central
hole in the nebula, it is worth to cxplore how the predicted values of our observational
constraints are affected by such a hole, i.e. by an increase in the value of Ry, The cffect of
increasing the value of [y is an increase of the low ionization zone at the expense of the
high ionization one.

We found that an increase of Ry by factors of 40 (0.41 to 16.4 pc) and 80 {32.8 pc)
leaves all the intensity ratios practically unaltered in the full sphere. This is quite natural
since the difference in volume with respect to the reference model is less than 1% of the
densest part. Even when we take into account the slit bias, the change of 7(A3007)/7(H;3).
[(A3727)/ L(HF) and I{AG720)/1(H3) with Rg is still much less than 5%. The behavior
of 7(A4686)/I(H3) is quite different. Since A 4686 forws in a very narrow region in the
innermost zone of the nebula, the intensity observed through a slit centered on the region



162 APENDICE G - PHOTQIONIZATION MODELS OF NGC 2363...

depends strongly on the size of the central hole. Thus, when we take into account the size
of the slit, the observed intensity of A 4686 strongly decreases as the inner radius increases.
Summarizing, a very radical change in structure would be required to modify substantially
the line intensities, and we expect that in such case the central hole would be easily
observable in the direct images of the region. If anything, the opposite is true, since the
H intensity increases towards the center (see Figure 2 in Gonzalez-Delgado et al. 1994).
The increase in brightness towards the center is also apparent in the HST images of the
region (Drissen et al. 1999).

Since the emission spectrum depends on the ionization parameter of the model, diffe-
rent geometric models -with higher ionization parameters- can yield improvements in the
predicted line intensities. The interest in exploring more compact geometries comes also
from considering that, while the ground-based Ha observations by Gonzalez-Delgado et
al. (1994) reveal an expanded structure, the newer HST images seem to imply that the
emission zone is not as extended. We calculated a few models with more compact geome-
tries (an ultra-compact one-zone model with inner radius Ry = 0.41 pc, and outer radius
Rs = 30 pc, with constant density and filling factor, and a model with an exponentially
decreasing density law, with Ry = 0.41 pc, and Rs = 150 pc). The differences obtained
in the emission spectra seem to favor these geometries, since the more concentrated the
gas, the higher the ionization parameter and the R value obtained for a given metallicity.

——Nevertheless; we-did-not-further-explore-these-models;-because-of the-following-arguments: —

a) The changes in the line intensity ratios obtained by means of radical changes in the
geometry are much smaller than what is needed to remove the discrepancy between the
observations and the models. b) While the emission spectrum predicted by the exponential
model is similar to the one of the two-zone model, the ultra-compact geometry results in
low ionization lines (A 3727, A 6720 and A 6300) weaker than observed by about a factor of 2.
¢) The degree in which the actual nebula is reproduced by various geometries can be tested
by computing the HS fluxes predicted in each case for the three slits (taking into account
that all the models are normalized to predict the same total I(HJ) value). We found that
the more extended, two-zone models predict on average less HF flux than observed through
the slits, with an average difference of ~0.14 dex; the exponential density law model also
predicts too little flux through the slits, with a somewhat smaller difference of —0.11 dex;
and the ultra-compact model predicts too much H3 flux through the slits, with an average
excess of as much as +0.48 dex. Stated otherwise, the former two geometries (two-zone and
exponential density law) are too extended, while in the ultra-compact models the emission
is too concentrated towards the center, with the ideal model staying somewhere in between.
the two extreme cases. Had we taken this effect into account by assuming a geometry that
minimizes the differences in the HB fluxes, and leaving the remaining parameters unchan-



G.6 Dependence of the computed spectrum on physical assumptions 163

ged, we wounld have obtained Rgj values higher by about 0.02 dex, implying the need for a
metallicity value smaller by about 0.03 dex to reproduce the observed line intensities.

G.6.7 Age

The age of the ionizing cluster is one of the most relevant parameters in a photoionized
region, because it determines the characteristics of the ionizing spectrum. Several observed
features of knot A in NGC 2363 can be used to determine the age of the region:

i) The high EW (Hp) reported by all authors indicates that the region is young; the value
by Peimbert et al. (1986) is lower than the other two, probably due to the orientation of
the slit, which allows contamination by the continuum of knot B. (Table G.1).

i) As mentioned before, a significant emission in A 4686 is probably related to the UV flux
of W-R stars. Since W-R stars appear at the end of the MS phase of massive stars, and
their lifetime is so short, there is a critical age interval for their existence if the stars form
in a burst. The optical depth is very high for the photons of the He II continuum, so that
they are all absorbed very close to the ionizing stars (see Figure G.1). This implies that
the T(A4686) emission observed on knot A comes from photons originated in knot A, and
cannot have any contribution from kuot B, since they are separated in the plane of the sky
by about 120 pc (see also section G.5).

iii) The broad (stellar) A 4686 feature is relatively weak in knot A, compared to the nebular
component, in contrast to what is observed in knot B where the broad component is very
conspicuous. Theoretical models show that the broad A4686 component becomes progres-
sively more important when the star ages, so that the X 4686 feature becomes dominated
by the broad component in W-R stages later than the one observed in knot A (Schacrer &
Vacca 1008: see also section G.7). Hence, the W-R stars in knot A are younger than those
in knot B.

These considerations show that the age of the region lies in the interval 2.5 g t(Myr) g 3.5.
whercas, as already noticed by Drissen et al. (1999), the age of knot B lies most probably
between 4 and 5 Myr. This is shown by consideration of the Hf equivalent width (log
EW (Hj3)et B = 2,15 £ 0.15, Gonzalez-Delgado et al. 1994: Izotov ct al. 1997): the P
Cyg profiles in the UV spectrum by Drissen et al. (1999): the high ratio bhetween the hroad
and the varrow component of A4686 (Figure 14a in Gonzélez-Delgado et al. 1994, and
Figure 16 in Schaerer & Vacca 1998).

A consistency check on the estimated age of knot A is provided by the following argument:
the ionizing hnminosity of a starburst is expected to decrease almost mouotonically with
time (Stasiniska & Leitherer 1996). Siuce NGC 2363 is a very bright H 11 region. we
expect on a statistical basis that we are ohserving it ncar its peak luminosity. Allowing
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for a maximum decrease of Q(H,) by a factor of two since the beginning of the burst, one
obtains an upper limit of about 4 Myr. Our best-fit models, with ages of ~ 1.6 to 3 Myr,
are in excellent agreement with this argument (section G.7).
Exploring the models’ behavior around the estimated age interval, we found that, as the
age increases, the observed intensity of 7{A5007) decreases, as a result of the softening of
the spectrum. This is true, however, only as far as the cluster contains no, or few, W-R
stars, since these stars are a source of very hard radiation. Table G.5 and Figure G.5 show
- the behavior of more metal rich clusters: starting at about 2.0 Myr, the [O III] lines grow
stronger, and after 2.6 Myr A 4686 appears in the spectrum. After W-R stars disappear,
both I{A5007)/I{HB3)} and I({A4686)/I(H3) begin to decline and become smaller than
observed. As in the low metallicity case, the rise of I(A4686)/I(Hj3) begins at low values
of EW(H{). This poses a puzzle since knot A has both a high EW(HS) and a bright
24686 feature. Since a high value of EW (HS) implies a young age (¢ ~ 2.0 Myr), while
the A 4686 line implies the presence of W-R, 1.e. stars formed about 3 Myr ago, it seems
quite natural to conclude that SF in knot A has taken place in an extended burst lasting
t > 1 Myr. The implications of this hypothesis in terms of the metallicity of the cluster
will be discussed in next section.

G.6.8 Metallicity

We will discuss here the problem of finding a self-consistent way of estimating the metalli-
city of NGC 2363. The problem arises from the fact that different observational constraints
seem to imply different metallicities.

The main disagreements between the low metallicity models and the observational cons-
traints are the intensities of the oxygen lines, and the simultaneous agreement of A 4686

and EW (Hg).

The oxygen lines

As discussed throughout section G.6, the relative intensity of the |OIII] vs. [OII] lines
depends on the assumptions made for the model. As a general rule, for a given metallicity,
variations in the geometry or the clumping of the nebula alter the jonization degree of the
region, thus altering the relative strength of lines. We found that low metallicity models
cannot fulfill at the same time the observational restrictions on high and low ionization
lines. An exception was found with the Z, = 0.10 Zg, t <1 Myr models; but we saw that,
given our age determination, such models do not describe the region.

This finding is theoretically supported by the predicted behavior of the R23 parameter.
McGaugh (1991) shows a calibration of Ry as a function of metallicity, for different values
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of the average ionization parameter of the model U (his Figure 12). The average ionization
parameter is given by:

i < Jo VBNV (G.5)
[ av
QY

UB) = N (6.6)

is the ionization parameter, which is a function of the position in the nebula (N, refers in
this equation to N.(FL)). For our models of NGC 2363, taking into account the restrictions
on both the radius and Q(H?), U is given by:

Q%) (Bl + Bl
U= T . (G.7)

Substituting for the numerical values, and taking into account that the Q(H®) required to
fulfill the constraint on I(H/3) scales as the inverse of the covering factor, we find that U
roughly varies in the interval 0.002/cf < U < 0.008/cf, that is roughly in the interval 0.002
to 0.015. This gives a maximum Rz value of about g 8.00 if Zg,, = 0.08 Z.,, adopting
the calibration by McGangh (1991) in the extreme case of very low density, whereas the
observed value is RSE = (([O IT]A3727 + [ TTT]AN4959, 5007)/H 3% ~ 10.0. This is
reflected by the failure to fit the high and the low ionization lines at the samc time, as
shown in sections G.6.6 and G.6.3. A metallicity valne of Zg,, = 0.20 Z.. allows one to
obtain values of Ras greater by about 40% for the same values of U.

He IT A 4686

We think that the observed A4686 broad and narrow features imply the presence of a W-R
population in NGC 2363 (section G.5). We saw iu the previous sections that it is possible
to reproduce the observed A 40686 intensity with a low metallicity population, by optimizing
the W-R flux with a strategic choice of the parameters: a flat IMF with a high mass tail
(14 =2.00, M,, = 120 M .). asmall By value. and an age of 3 Myr. However, we already
noticed in section G.6.7 that the high observed EW (H3). together with the observed A 4686
feature. suggest a spread in the SF process. Yet. since the the I{A4686)/T(H3) ratio is
only marginally reprodiced even by the best low metallicity models, if we add to the 3
Myr population a younger population to account for the high observed EW (H3) values.
the inevitable result is that the total intensity of A 4686 would fall far below the observed
value. To find a self consistent solution to this problem, it seems necessary to find a way

of ubtaining a higher He* ™ flux from the stellar population.
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There are several possible ways of solving this puzzle (in addition to considering alternative
sources for A4686): a) the production of W-R stars is underestimated by standard stellar
evolution models; b) the stars are more metal rich than the gas in which they are embedded;
¢) both the gas and the stars are more metal rich than what can be estimated by the line
intensities together with the temperature obtained by the collisional line ratio. These three
possibilities will be addressed in the following section.

The WR population One way to explain the 24686 flux in NGC 2363 is to assume
that our stellar population models underestimate the W-R population.

One possibility could be an IMF favoring high mass stars. We explored this case by means
of calculating models of NGC 2363 with an extremely shallow IMF slope. These models
show very poor agreement with the remaining observational constraints, as pointed out
in section G.6.8. Furthermore, the assumption of such a flat IMF contradicts the present
determination of the IMF slope (section G.6.1).

A further mechanism could be the binary channel. This possibility is ruled out on the basis
of the evolutionary time scale of binary W-Rs. Binary W-R stars are expected to appear
more than 5 Myr after the beginning of the burst ([Legrand et al. 1997, Schaerer & Vacca
1998), and this phase can be distinguished by means of observable signatures related to
the age of the cluster, such as the equivalent widths of 14686 and H3. Peimbert et al.

(1986) report a value of 2.6 A for the equivalent width of A 4686, while EW (H3) is ~ 350 __

A in knot A and ~ 160 A in knot B (Izotov et al. 1997, Gonzalez-Delgado et al. 1994,
Peimbert et al. 1986), placing NGC 2363 well in the single W-R phase, and ruling out the
possibility that neglection of binary systems could alter our conclusions (Table G.1).

Metal-enhanced star formation. The ( 86)/I(H ) eature in the spectrum of
N(‘(‘ ‘)QRQ {‘nn]r] a-:n:-ﬂ-u— ha avnlainad if tha iter thao e atnwra ro ciornifonetlas
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higher than that of the gas. This scenario is known as Metal Enhanced Star Formation
(MESF; Talbot & Arnett 1973), and it was first proposed to solve the G-dwarfs problem
in the context of chemical evolution of galaxies. However, Esteban et al. (1998) report
evidence that at least in the case of the Orion Nebula this mechanism is not operating.
Nevertheless, we explored this possibility by means of calculating a series of inhomogeneous
models, with Z, = 0.25 Zg, and Zges = 0.08 Zg (Tables G.6 and G.7). The A4686 intensity
increases in this series of models, but the discrepancies in the oxygen lines remain. The
best model of this series will be further discussed in section G.7.

Temperature fluctuations. The obgerved A 4686 feature can also be explained assu-
ming that the metallicity of both the gas and the star cluster is significantly higher than
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0.10 Zs. The current estimates of the metallicity of NGC 2363 rely on T.(O III), the
electron temperature determined from the I(A5007)/7(A4363) value. An alternative as-
sessment of the electron temperature, the average temperature, is given by the expression

by T NNy av
T T NNV

(G.8)

It can be shown that Ty = T.(O III) if - and only if - the temperature is constant in the
region, while in the case of temperature fluctuations Te(O III) > Ty. The importance of
temperature Huctuations in a nebula is measured by the parameter ¢2, defined as follows:

o _ J (@) ~ TP Ne()Ni(x)aV
T2 [, N(r)N;(r)adV

(G.9)

(Peimbert 1967). Typical values for photoionization models of chemically and spatially
homogeneous model nebulae are in the range 0.00 < #2 < 0.02, while observations of
Galactic H 11 regions and planetary nebulae show higher values, with typical values around
0.04 (e.g., Peimbert, Torres-Peimbert & Luridiana 1995; Peimbert 1995, and references
therein).

In the case of temperature fluctuations. any estimate of the metal abundance relying on
T, (O 1) underestimates the real metallicity. We assmne that this is the case for NGC
2363, L.e. we justify the assumption of a high metallicity for NGC 2363 with the hypothesis
of temperature Huctuations. We will later show that this choice is physically based.

With a higher metallicity population, the maximum predicted I(A4686)/(H3) reaches
values much higher than the observed one. We suggest therefore that the high EW (Hj3)
values can be brought in agreement with the A 4686 observed intensity if the SF process
Las taken place in a finite interval, such that the ionizing Hux from the youugest stars
provides a Ligh EW (Hj3). and the oldest stars provide enough flux in the He IT continuum
to reproduce the observed I(A4686)/7(H/3) ratio. We will present models based on this
assumption in section G.7, and analyze its implications in section G.8.

G.7 Results for the photoionized models

Table (1.8 shows the adopted parameters of our hest models with three different choices
of the metallicities: Model 1 (Z, = 0.10 Z., Zguy = 0.08 Z. ). whicli is our hest fif among
the low metallicity models: Model 2 (£, =0.25 .. Z,,, = 0.10 Z:). which is our best fit
among the models based on the MESF hypothesis: Model 3 (%, = 0.25 7., Zyew == 0.20
7.). which is our best fit among the models based on the hypothesis of temperature
fluctuations. In Models 1 and 3 we adopted different values for the mnetallicity of the
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stars and the gas to account for the dust depletion of heavy elements, which is about 20%
(Esteban et al. 1998), Model 3 correspond to the case of an intermediate case SF law, with
a star formation episode during 1.6 Myr, starting 3.0 Myr ago, and ending 1.4 Myr ago.
The choice of an intermediate SF law made in the case of the enhanced metallicity allows
to bring into agreement the predicted EW (H3) and 24686 values. In the low metallicity
case, we presented as the best fit a simple instantaneous burst model, since it is the only
one fulfilling the observational constraint on A4686. Had we chosen an intermediate SF
model, we could have fitted the EW (HB) value at the expense of A 4686.

In Table G.9 the predictions of each model are compared with the observed data. It is inte-
resting to note that, for all the studied cases, the worst fit of all is systematically obtained
with slit A. Since the observational data obtained by Izotov et al. (1997) correspond to
the highest low- to high-ionization line intensity ratios, while the models’ predictions give
just the opposite trend, it seems probable that their slit was not accurately centered on the
brightest part of region. Since their slit was the smallest of the three, the exact position
with respect to the center of the region is particularly crucial.

Model 1 fails to fit the observations in many aspects: 1) I(A3727) and I(A6720) are too
weak by up to ~ 40% (or even more in the case of slit A). these lines can only be enhanced
at the expense of decreasing (X 5007) below the observed value, as long as Zg,, is kept
low. ) I(A6300) is too weak by up to a factor of 10. i) Both I{X5007) and I(A4363)

are too weak. iv) The predicted EW (Hj5) is too low. I

" In Model 2 the T(A5007)/I{HB) ratic improves, but remains still too low. This model has
similar problems as Model 1 with respect to the low ionization lines and the EW (HS3).
The overall fit is still highly unsatisfactory.

The fit greatly improves with Model 3. In Model 3 A5007 significantly improves, A3727,
A6720 and ) 4686 fit the observational constraints, I() 4686) is very well reproduced, in-
dicating that the stellar population chosen to simulate the ionizing cluster in NGO 2363
has an adequate number of W-R stars. The EW (Hp) is also reproduced, as an effect of
the young population contributing to the flux. On the other hand, /(X 6300) improves and
I{24363) worsens, and neither fits the observational constraints.

We consider Model 3 to be the best model of NGC 2363 among all the calculated ones,
and will justify this claim in the next section. Our preferred model attributes the entire
observed narrow 4686 flux to nebular emission, in good agreement with the W-R models
of Schaerer & Vacca (1998), which predict little additional flux from the broad stellar
component of X4686 at an age of about 3 Myr (their Fig. 16), in particular at metallicities
above > 1/5 Ze. On the other hand, at later phases cooler W-R stars become important,
and the 4686 feature becomes dominated by the broad component.

We estimate the number of W-R stars in NGC 2363 to be 2, with a WR/O ratio of
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2.5 % 1073, These values were derived as follows: the Model 3 solution corresponds to a
(purely mathematical) population of 1.3 W-R stars, with a resulting A 4686 intensity too
low by a factor of about 1/3. Correcting for this factor, the value 2 is obtained (a model
for NGC 2363 with exactly 2 W-R stars, hence exactly reproducing the intensity of A 4686,
could be obtained by pushing the higher end of the burst range to a value slightly higher
than 3 Myr).

.8 Discussion

G.8.1 The high metallicity scenario

There are many pieces of evidence pointing at temperature fluctuations in NGC 2363,
associated with the injection of mechanical energy by massive stars into the medium.
Gonzalez-Delgado et al. (1994) determined the electron temperature using the ratio of the
Paschen discontinuity to J(H3), obtaining values of 13,0007 25 and 10, 20017390 K in knots
A and B, respectively. These values are significantly lower than the values obtained from
the collisionally excited line ratios, as it is known to happen when there are temperature
Auctuations in the nebula. Pérez {1997) showed that a dramatic inerease in 2 is expected
even in purely photoionized models by the age W-R stars are boru {see also our Figure G.5).
In addition, macroscopic turbulent motion in the nebula, caused by mechanical energy
injection by W-R winds and SN explosions, can further increase the value of t2. Schaerer
et al. (1999), studying a sample of W-R galaxies, found perturbations in the velocity curves
of the jonized gas centered around W-R regions. In NGC 2363, several observed features
of NGC 2363 imply macroscopic turbulence associated with the W-R stars of the region:
i) High resolution data of NGC 2363 show that the narrow A4686 line is systematically
broader than the other observed nebular lines, such as H. |O 11] and |O 111] lines (Luridiana
ot al. 1999}, Typical FWHM are =~ 30 ki 57! for H, [O I1] and |O 1]} lines, and =~ 65
ki s~ ! for A 4686. This value is too low to imply that the line is a broad. stellar line, but
at the same time it implies that the gas has a higher-than-average velocity in the region
where the line forms. .o, around massive, evelved stars.

ii) Large velocitios have been detected in the central part of NGC 2363 by meaus of Fabry-
Porot observations (Roy et al. 1991). These authors mapped the velocity field in NGC
2363, and found a splitting of the |O 111} lines in the core of the nebula. implying a velocity
of expansion of 45 ki 571,
4 hubble with a 200 pe diaweter. and estimate that the total kinetic encrgy involved is

They caleulate that the region where the splitting occurs is

about 2 x 1072 ergs.
jiij In Ho, H3 and the [O 111 lines of NGC 2363. Roy et al. (1992} found low-intensity
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broad spectral components which they attribute to high-velocity gas. The FWHM of these
components is about 40 A, corresponding to velocities of several thousands of km s~1, and
an estimated kinetic energy of ~ 109 ergs. Gonzalez-Delgado et al. (1994) confirmed the
presence of these broad components, with widths of order 30 A, and estimate for the high
velocity gas a kinetic energy of about 3 x 10°? ergs.

Auroral lines are enhanced by temperature fluctuations, while nebular lines are almost
unaffected (Peimbert et al. 1991). This can pdssibly account for the difference between
the observed and calculated values of A4363, giving at the same time a self-consistent
explanation for the adopted metallicity. With these values for the electron temperature,
and those obtained from the JO 117} line ratios, Gonzalez-Delgado et al. (1994} find that
12 = 0.064 in knot A and 1% = 0.098 in knot B. Taking into account these values of t2, the
calculated metallicity increases by a factor 1.6 (0.2 dex) and 2.7 (0.43 dex) in knots A and
B, respectively. The average factor is in excellent agreement with the adopted metallicity
of our best model.

We propose that the hypothesis of mechanical energy injection to the gas by massive stars
could also explain the measured [O I] A 6300 flux. As noted in section G.7, in all of our
models I{A6300)/I{Hf) is much lower than the observational value of ~ 0.010. Once the
correction for the size of the slit is taken into account, the observed and the predicted
I{X6300)/1(Hp) values differ by a factor of ~ 4 {Z, = 0.10 Zy) to ~ 3 (Z, =0.25 Zp) in

the most favorable cases. Mechanical energy ‘deposition in the gas could also explain-this.--— — - - -

“discrepancy, since it significantly enhances the [O I| A6300 intensity. The lack of agreement
hetween the observed I{\6300)//(H3) and the predictions of photoionization models, and
its possible relation to the mechanical energy released by massive stars, has already been
discussed by Stasiniska & Leitherer (1996), and Martin (1997).

We consider that photoionization models are a good approximation to most of the emission
lines, even in the presence of a small shock contribution. A3727 and A5007 are almost
unaffected by a small shock contribution, while X4363 and A 6300 are strongly affected
(e.g., Peimbert et al. 1991), which leads us to conclude that A 3727 and A5007 are good
indicators of the photoionization balance of a nebula, while lines such as A 4363 and X 6300
should not be used as observational constraints, due to the possible kinetical contribution
to their strength. Peimbert et al. (1991) have shown that the Rp3 parameter is not aflected
by small injections of energy due to shock excitation. Stasiniska & Schaerer (1999} found
that photoionization models of I Zw 18 yield too low a [O III] A4363/5007 ratio by about
30%, and suggest shocks as one of the candidates for the missing energy source.

A further evidence in favor of a higher metallicity for NGC 2363 comes from considering
that, since irregular galaxies are well mixed, NGC 2363 is expected to have a composition
similar to that of the other H 11 regions in NGC 2366, Roy et al. (1996) determine
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[O/H} in 61 H 11 regions in NGC 2366 with the Ra; method, finding an average value
of [O/H] ~ 819 £ 0.14. This value is in excellent agreement with our high metallicity
models. The difference between the abundance determined relying on T.(O III) and that
obtained with the Ryz method was already noticed by Roy et al. (1996) for NGC 2366
and NGC 4395, and by Campbell (1988) and McGaugh (1991) for other objects. Roy et
al. (1996) consider that the presence of shocks is very likely in NGC 2363, and that shock
heating may explain why the points associated with this region deviate from the main
trend in their Figure 6a.

We can see then that the high metallicity hypothesis supports a self-consistent scenario,
which explains the discrepancies between the numerical models and the observational data.
Assuming that the inner zone of NGC 2363 (120 pc in radius) is expanding at a velocity
of 45 km s~!, as suggested by Roy et al. (1991), we derive for our best-fit model a total
kinetic energy of about 2 x 10%2 ergs, in agreement with the value derived by Roy et al.
(1991), and one third of the value reported in Roy et al. {1992). The total gaseous mass
of our best model is 3.4 x 108 M,.

G.8.2 Knot B

As mentioned earlier, the aim of the present work is to model knot A, neglecting the
presence and characteristies of knot B. This was made possible by the faet that the number
of ionizing photons emitted in knot B amounts to less then 10%: of the total for the whole
region (see the Introduction). Nevertheless, in this section we will recapitulate the observed
and inferred characteristics of knot B. showing that they fully support the conclusions we
obtained on knot A.

Kuot B is a star forming region whose age is in the 3.5 to 5 Myr range. This is implicd
hy its H3 equivalent width, which lies in the range 100 — 200 A (Gonzalez-Delgado et al.
1994, [zotov et al. 1997, Schacrer & Vacca 1998). Kuot B also has a very couspicuous
parrow A 4686 feature, which is probably intrinsically brighter than that in knot A, and a
hroad A 4686 feature whose equivalent width is greater than that of the narrow component
(Gonzalez-Delgado ot al. 1994). The A 4686 features imply the presence of a few W-R
stars ip the cluster. while the age precludes them to be formed in binary systems. since
binary W-R stars appear well after 5 Myr since the beginning of the SF episode (Schaerer
& Vacca 1998). This leads one to conclude that the metailicity of knot B must be greater
than 0.10 Z. . otherwise no W-R stars could have formed as individual stars.

A second, important piece of evidence comes from consideration of the broad C IV A5808
feature detected by Gonzélez-Delgado et al. (1994) in knot B. The intensity ratio of this
line to HAZ is about 0.03: Figure 14 in Schaerer & Vacca (1998) shows that this value. at
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an equivalent width of 100 to 2060 A, implies a metallicity of at least 0.20 Zg, in complete
agreement with our findings for knot A.

G.9 Conclusions

Based on the analysis of an extensive grid of photoionization models, we suggest that
the metal content of NGC 2363 has previously been underestimated. This conclusion is
supported by the following facts:

(a)

(b)

We were not able to reproduce the observed emission line spectrum with models with
Z, =0.10 Zg.

A more compact geometry, as suggested by HST in contrast with Gonzélez-Delgado
et al. (1994) image, would improve the fit, especially if dust affects the Balmer
equivalent widths (which seems not to be the case). However, our estimates suggest
that even the most compact models would not fit the ohservations.

With enhanced metallicity models (Z, = 0.25 Zg} we could reproduce the cha-
racteristics of the observed spectrum, with the exception of I(A4363)/I1(H3) and
(7 6300)/1(H).

There are several indications suggesting the presence of W-R stars in knot A, in
addition to those previously found in knot B. If confirmed, this fact (together with
the high EW (HS) values) would support the Z, = 0.25 Zg models in contrast with
what is expected for models with Z, = 0.10 Zg.

The higher FWHM values for A 4686 relative to those of the main components of the
other emission lines might imply that W-R stars are injecting kinetic energy to the
H 11 region; Fabry-Pérot observations also indicate that about 2 x 10°? exgs of kinetic
energy have been injected to the region. These observations support the idea that
W-R winds and SN explosions are generating spatial temperature fluctnations in the
nebula.

Considering the presence of temperature fluctuations, a higher metallicity value is
obtained, giving a straightforward explanation for the presence of W-R stars in the
cluster.

The Ra3 method applied to many H 11 regions in NGC 2366 provide an average value
in very good agreement with the value derived from our enhanced metallicity models.
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(h) The temperature derived from the ratio of the Paschen discontinuity to Ha combined
with the temperature derived from the I(A4363)/1(A\5007) ratio implies #* values in
the 0.06 — 0.10 range, and 12 + log{O/H) abundances in the 8.15 — 8.30 range, also
in good agreement with the values derived with our enhanced metallicity models.

From our best model we also derived the following results:

(i) The SF episode has begun about 3.0 £ 0.2 Myr ago, this results being based mainly
on the EW(H/3) and on the A4686 flux, and it has lasted about 1.6 Myt.

(1) The best fit value for the IMF slope is 2.00, and the upper mass limit is about 120
M); these values allow us to account for the observed A 4686 flux.

(ﬁl) The number of W-R stars in NGC 2363, estimated on the basis of the nebular A 4636
intensity, was found to be 2, and the W-R/Q ratio to be 2.5 x 1072,

(n) The ionized mass of NGC 2363 amounts to 3.4 x 10° M.

We acknowledge that both stellar evolutionary theory and stellar atmosphere models are
not definitive yet, and that our present scenario could eventually change. BEvolutionary
models for W-R stars are strongly dependeut on the adopted mnass-loss rates, which are
quite uncertain; higher mass loss favors the forration of W-R stars in larger numhers and
at earlier epochs. Also, we have not considered the presence of “WR-like” stars. like those
found in 30 Doradus (Heap 1999; de Koter et al. 1997). 1f present, these stars would affect
our models but probably not our main conclusions. Since the evolutionary behavior of
their atmospheres is not available yet, it was not possible to include them as part of the
ionization field. Our main results, namely the age and the metallicity determination of knot
A in NGC 2363, rely on several additional pieces of evidence, such as the H3 equivalent
width together with the strength of the oxygen cmission lines, and the parallel discussion
on knot B, *“W-R like” stars cannot explain the broad W-R features found in the two kuots
(Schaerer, Contini, & Kunth 1999), leaving unchanged the need for the presence of W-R
stars iu the region, and its implications in terms of metallicity. Tmprovement of the W-R
scenario, aud implementation in stellar atmosphere and evolution models of objects like
the “W-R-like” stars found in 3¢ Doradus, will he a challeuge for the future.

It is a pleasure to thank Gary Fertand for providing ns with his photoionization code
Cloudy. and for promptly helping us any time we had problems using it. We acknowledge
several fruitful discussions with Luc Binette. We are also very grateful to Don Garnett
and Robert Kennicutt for a thorough reading of a previous version of this paper and many
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TaBLE G.1: Observational data.

Constraint ITL® GD* PPTPe

T(AS007)/I(HB) 659 746  7.08
[(A3727)/1(HB) 0.612 0432 0575
I(\6300)/I(HB) 0.012 -  0.010
I(\6720)/I(HB) 0.086 0.067 0.076
I()\4686)/I(HB) 0.009 0.004 0.010
1(7\4363)/I(HB) 0.143 0.165 0.135
EW(HS) 357 379 300

alzotov, Yu. I, Thuan, T.X., & Lipovetski, V.A. 1997, ApJS, 108, 1 (knot A).
b(ionzalez-Delgado, R.M., et al. 1994, ApJ, 437, 239 (knot A).
SPeimbert, M., Pefia, M., & Torres-Peimbert, 5. 1986, A& A, 158, 266.

excellent suggestions, and to Grazyna Stasiiska and Daniel Schaerer for sending us their
paper before publication. This project has been supported by DGAPA grant IN109696.
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TABLE G.2: Observed® and adopted gas abundances.
Element ITLY GDe° PPTP? Zgas =008 Zoy  Zgay = 0.20 Zg
He/H 0.229+ 0.005 0.244 0.235+ 0.013 0.238 0.238
12 + log(C/H) — — 7.39 £ 0.07 6.899 7.301
12 + log(N/H}  6.36 £ 0.01 6.35 + 0.03 6.44 + Q.05 6.194 6.596
12 + log{O/H) 7.89+£0.01 7.8+ 0.02 7.92%+0.04 7.829 8.231
12 + log(Ne/H) 7.12+0.01 7.02+ 0.04 7.18 £ 0.04 7.130 7.532
12 + log{S/H) 6.42 + 0.01 6.14 £ 0.02 6.32 % 0.05 6.227 6.629
12 + log(Cl;H)  4.48 + 0.02 - 4.81 £ 0.15 4,497 4,799
12 + log(Ar/H)  5.67 £ 0.01 —- 5.91 + 0.06 5.674 6.076
12 + log(Fe/H)  5.98 + 0.01 — — 4.824 5.226

“Under the assimption 2o 0.

blzotov, Yu. L, Thuan, T.X., & Lipovetski, V.A. 1997, ApJS. 108, 1 (knot A).

Gonzalez-Delgado, RAL, ot al. 1994, ApJ, 437, 239 (knot A).

dPeimbert, M.. Peiia, M., & Torres-Peimbert, S, 1986, Ab A, 168, 266,

TABLE (.3: Models with varying densities and filling factor.

Parameter den-1

den-2  den-3

NP (em 3) 110
N (e 38
¢ 1.02

20 35
10 11
.05 0.10

“For all the models: SFR o= hamsty 1T 4+ 0 =
Zyus = 0.08 Z.5 Ity = 0.41 pe.

2.00: My, = 120 Mo oage

3.0 2T of = 050 2. = 010 Z.;
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TABLE G.4: Models with different covering factors.

Parameter cf-1  cof-2  of-3 cf-4

NI (em™3) 95 80 65 56
Newt{em™3) 14 10 10 8
cf 0.35 050 0.75 1.00

“For all the models: SFR=burst; 1+z = 2.00; Myp = 120 Mg; age = 3.0 Myr; € = 0.05; Z. = 0.10 Zgi Zgas = 0.08
Za; Rg = 0.41 pe.

TABLE G.5: Models with different ages, high metallicity.

Parameter age-1 age-2 age-3 age4 aged

Age (Myr) 1.5 20 . 256 3.0 3.5
N (em™3) 50 50 50 50 50 )
NI (em %) 9 T g it 9

“For all the models: SFR=burst; 1 + & = 2.00; Myp = 120 Mg; N;" = 50 cm™3; € = 0.05; ¢f = 0.50; Z, = 0.25
Zi Zgas = 0.20 Zg; Ro = 0.41 pu. The onter density has not been maintained strictly constant, in order to fulfill
the constraint cn the outer radius.

TABLE G.6: Models with different ages, MESF hypothesis.

Parameter mesi-1  mesf-2 mesf-3  mest-4  mesf-5 mesf-6  mesf-7
Age (Myr) 1.5 1.9 2.1 2.3 2.5 2.8 3.0
N (em™3) i 77 77 7 77 77 77
N2¥t (em™3) 14 12 12 12 12 13 13

¢For all the models: SFR=burst; 1 + » = 2.00; My, = 120 Mg; Ni® =77 cm™3; NZvt = 13 em~3: ¢ = 0.05;
ef = 0.50; Z. = 0.25 Zp; Zgas = 0.10 Zg; Rg = 0.41 pe. The cuter density has not been maintained strictly
constant, in order to fulfill the constraint on the outer radius.
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TABLE G.7: Model predictions for the MESY scenario.

Constraint mesf-1  mesf-2 mesf-3 mesf-4 mesf-5 mesf-6 mesf-7

I(A5007)/I(HB) Complete 6.109 5592 5530 5663 5800 6.086 6.479
Slit A 6.625 6.094 6.000 6.076 6.166 6.239  6.225
Slit B 6.390 5.865 5790 5900 6020 6236 6310
Slit C 6.436 5920 5.846 5954 6074 6.323  6.421
I(A3727)/I(HB) Complete 0.824 0944 0932 0851 0.78 0.692  0.615
Slit A 0.334  0.392 038 0345 0311 0263 0231
Slit B 0.499  0.595 0.586 0524 0475  0.400  0.333

Slit C 0.442 0526 0519 0463 0419 0353  0.297
I(A6300)/I(HB) Complete 0.006 0.005 0005 0005 0006 0.007  0.009
Slit A 0.001 0001 0001 0001  0.001  0.001  0.002
Slit. B 0.001  0.001  0.001  0.001 0001 0002 0.002
Slit C 0.001  0.001  0.001 0001  0.001 0001 0.002
[(A6T20)/1(H) Complete 0101 ¢.100 0.100  0.102  0.105 0110 0.116
Slit A 0.036  0.037  0.038  0.038 0.038 0.038  0.040
Slit B 0.054 0037 0.057  0.057  0.058  0.058  0.058
Slit ¢ 0.048  0.050  0.051 0051 0.051  0.051  0.052

T(A4686)/1(H3)  Complete  0.000  0.000  0.000  ©0.000 0.000  0.00L  0.032
Slit A 0.000  0.000 0.000 0.000 0.000 0.027 0.169

Slit B 0.000  0.000 0.000 0.000 0.000 0.009 0.079
Slit C 0.000  0.000  0.000  0.000  0.000 0005  0.084
T(A4363)/1(H3) Complete 0.102 0.088 0.085 0.089 0.093 0.101  0.121
Slit A 0,116 0.101  0.008  0.100  0.103  0.111  0.113
Slit B 0.108  0.003  0.001 0094  0.097  0.105  0.124
Stit (! 0.108  0.093  0.091  0.094  0.097 0105  .128
EW (H 3) 399 358 314 257 210 153 128

12 x 10° 1.27 1.16 1.15 1.21 1.22 1.87 24.5
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TABLE (.8 Best-fit models.

Parameter Model 1 Model 2 Model 3

SFR burst  Intermediate, At =1.4 Intermediate, At =14

14z '2.00 2.00 2.00

My /Mg 120 120 120

Age (Myr) 3.0 3.0 3.0

N (em™3) 80 77 40

N (e =3) 10 - I e

€ 0.05 0.05 0.10

cf 0.50 0.50 0.75

Ze (Z6) 0.10 0.25 0.25

Zgas (Zo) 0.08 0.10 0.20

Ry (pe) 0.41 0.41 0.41

%Age is counted since the beginning of the SF episode.
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TaBLE G.9: Predicted quantities for best fit models.

Constraint Model prediction Mod. 1  Mod. 2 Mod. 3 ITL® GD! PPTP®
I{A5007)/I(HB) Complete 5.440 5.867 6.706 -— — —

Slit A 5.781 6.155 6.435 6.59 — —

Slit B 5.698 6.083 6.491 — 7.46 —

slit C 5.828 6.146 6.439 — — 7.08
I(A3727}/I(HB3) Complete 0.661 0.825 0.908 — — —

Slit A 0.264 0.342 0320 0.612 — —

Slit B 0.408 0.502 0.481 —  0.432 —

Slit C 0.360 0.444 0.422 — — 0.575
I(A6300)/1(HB) Complete 0.006 0.006 0.009 — — —

Slit A 0.001 0.001 0001 0.012 — —

Slit B 0.002 0.001 0.002 -

Slit C 0.002 0.001 0.002 - - 0.010
T(A6720)/1(H3)  Complete (1.098 {.104 (.140 -

Slit A 0.036 0.039 0.044 (0.086 -

Slit B 0.057 (0.057 (0.067 - {(1L.OG7

Slit C (3.050 (1.051 0.059 . — 0.076
I{)4686)/I{H3) Complete 0.001 (0.002 0.002 —

Slit A 0.020 0.016 0.015  0.009 — -

Slit B 0.007 D.006 0.006 — 0.004 :

Slit C (1.004 0.006 0.006 - - 0.010
1(A4363)/1(H3)  Complete 0.102 0.096 0.067 -

Slit A 0.119 0.106 0.061 0.143 --

Slit B 0.110 0.100 0.060 : 0.1865 —

Slit C 0.112 {1.101 0.059 - - 0.135
EW(H 1) 125 244 344 357 379 300
2 x 103 1.80 2.79 9.06

Ulgaton-, Y. L. Thuan, T.X. & Lipovetski, VoA 1907, ApdS, 108, 1 (knot A,
YGonzalez-Delgado, RAL, et al. 1094, ApJ. 437, 239 (knot A}
“Peimbert, AL, Pena, M., & Torres-Peitnbert. §. 1986, AL A, 158, 266.
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