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Resumen

En el presente trabajo se determinan las abundancias quimicas de la regiéon H II NGC 346 situada
en la Pequena Nube de Magallanes (PNM). Para realizarlo se han reducido datos obtenidos por
el Dr. Antonio Peimbert, en el Gran Telescopio situado en cerro Paranal, dentro del desierto de
Atacama, Chile. Para el desarrollo de esto, se empleé el espectro caracteristico de tres ventanas, de

las treinta que se obtuvieron para este objeto.

Para obtener las abundancias quimicas se necesito realizar una serie de determinaciones previas.
Para empezar, ajustando un continuo, medi el flujo observado para diferentes lineas de emisién sobre
todo el espectro mediante IRAF. Después, realicé correcciones a estos, considerando enrojecimiento,
absorcion subyascente y una correccion sobre la intensidad de HfB. Esto, ya que normalmente las
abundancias se presentan con respecto a lineas de hidrégeno, que se torna adecuado al ser el elemento
con cerca del noventa porciento de atomos en el universo. Convencionalmente se escoge HS para

esta tarea.

Un aspecto importante para determinar las abundancias es tener los parametros fisicos que des-
criban la regiéon estudiada. Aqui, se determiné la densidad y temperatura utilizando cocientes de la
intensidad de lineas colisionalmente excitadas para un mismo ién, y lineas de hidrégeno. Lo anterior
se desarrollé con ayuda de IRAF, haciendo uso de la rutina temden. Posteriormente utilicé las emisi-

vidades de las transiciones establecidas por las lineas que use, para asi, determinar las abundancias

II1



v RESUMEN

iénicas, esto con ayuda de la rutina ionic de IRAF.

Ahora bien, existe una porcién de iones para un mismo elemento que no podemos observar, esta
correccion se presenta con ayuda de un factor de correccién de ionizaciéon (ICF, por sus siglas en
inglés). Se utilizaron algunos ICF, presentes en la literatura, para obtener asi la abundancia total
de diferentes elementos. Posteriormente se realizé6 una comparacién con distintas determinaciones

de abundancias en NGC 346, asi como con otras regiones de la PNM.

Para finalizar, se estimé un valor de helio primordial (Yp) usando las abundancias de helio obte-
nidas mediante el codigo HELIO14, desarrollado en fortran. Haciendo uso de mi abundancia y otras
determinaciones de helio presentadas por diferentes autores, en distintos objetos, se realiz6 un ajuste,
obteniendo de esta manera el valor de Yp. Por tltimo se realizé una comparacion del valor obtenido

con el reportado por otros autores que emplean condiciones similares para su determinacién.



Capitulo 1

Medio Interestelar

Considerando el enfoque fisico que se ha construido del universo, todo aquello que conforma el
espacio entre las estrellas es el medio interestelar (MI). Estéd constituido principalmente de polvo
y gas. El1 90% de los 4tomos en el MI son de hidrégeno, el 10% de helio y cerca del 0.1 % de
elementos pesados. Al considerar el vasto volumen que constituye una gran parte en la estructura
del universo, se pueden presentar una serie de diferentes procesos fisicos que son llevados a cabo
mediante la interaccion de la energia generada por las estrellas y los elementos propios del medio
interestelar. A través de estos procesos es que podemos establecer los pardametros fisicos que daran

entendimiento a dicho medio.

Las primeras evidencias del medio interestelar datan de los trabajos presentados por William
Huggins. En Huggins, W. (1882), se presenta el descubrimiento de la linea A\3727, asi como otras
lineas intensas de la serie de Balmer. A principios del siglo XX, en Hartmann, L. (1998), al estudiar
un sistema binario espectréscopico, observo unas lineas de absorcién de Ca II, las cuales no contaban
con el mismo corrimiento Doppler que las lineas de absorcién en el resto del espectro, es decir, las velocidades
Doppler en las lineas de calcio se movian con la trayectoria del sistema binario, pero no se encontraban

afectadas por el movimiento propio orbital de los sistemas binarios. De esto se pudo inferir que existia algin
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elemento que producia la absorcién entre el sistema binario y el observador, es decir, este hecho estableci6

una pauta para la determinacién del gas que conforma el medio interestelar [Karttunen et al.(2007)].

Otra evidencia importante que destaco la existencia del medio interestelar surgié en 1919, cuando Barnard
propuso la presencia de materia interestelar al catalogar regiones oscuras en el universo visible. Dichos pedazos
del universo resultaron regiones de polvo interestelar. El enrojecimiento de las estrellas se debe a que los
fotones provenientes de ellas estdn dispersados por los granos de polvo. Esto dié lugar a otra demostracién

de la existencia de este medio.

El MI esté constituido por diferentes elementos que pueden presentarse como 6bice al momento de estudiar-
lo, tal es el caso del polvo interestelar, del campo magnético y de los rayos césmicos. El polvo estd formado
por granos con un tamafo del orden de nandémetros hasta cerca de una micra. Se forman preeminentemente
en las envolventes de estrellas gigantes, llevados hasta el medio interestelar por la presién de radiacién. Los
efectos que produce en el MI son de gran importancia, siendo estos; la extinciéon de la luz estelar, el enroje-
cimiento dada la extincion diferencial y la polarizacién interestelar. Esta tltima se explica suponiendo que
los granos de polvo son alargados y se encuentran alineados, rotando alrededor de un eje en la direccion del
campo magnético local. Por su parte, el campo magnético esta correlacionado con la densidad del medio y
tiene un valor aproximado a 5 x 107G Realmente la magnitud y direccién del campo magnético interestelar
es dificilmente determinable. Es imposible realizar mediciones directas y el campo magnético de la Tierra y
el Sol son mucho mas intensos, pero existen unas cuantas fuentes que permiten obtener una buena deducciéon
de su existencia y magnitud. Por otro lado, el gas en el MI puede ser delimitado por nubes difusas, gas
internube, gas molecular y material ionizado. Por ttlimo, los rayos césmicos representan la conceptualizacién

de particulas relativistas que atraviesan la galaxia, cominmente electrones y protones de alta energia.

E1 MI tiene diferentes fases segtin su densidad, temperatura y estado de la materia. La primera componente
a describir son las nubes difusas, que son regiones que contienen pequenas cantidades de iones de baja
excitacién, como Ct y Ca't. Los parametros fisicos en estas zonas se localizan en los rangos de 50 — 150 K
para la temperatura y 1 — 100 dtomos/cm? para la densidad. Pueden comprender tamafios que se encuentran
cerca de los Hpc, mientras que su masa reside entre 2 — 200 M. Estas zonas han sido detectadas mediante
la conocida emisién de 21cm, esta proviene de la transicién entre el primer nivel excitado del hidrogeno y el

nivel base, y ocurre cuando los momentos angulares del espin del electrén y el protén pasan de ser paralelos
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a antiparalelos. Las primeras observaciones se presentaron en 1951 por Harold Ewen y Edward M. Purcell,

pero fue predicha desde 1944 por Van de Hulst.

Dentro de la misma fase del MI se encuentra el gas internube, que no forma nubes sino que permea casi
todo el volumen del MI, tiene un grado de ionizacién alto (~ 10— 20 %). Las condiciones fisicas que se pueden

encontrar en este gas estan entre 5000 — 6000K en temperatura y 0.1 — 1 4&tomo/cm® en densidad.

Ahora bien, la parte molecular del MI cuenta con temperaturas en el rango de 10 — 20 K y densidades de
103 —10° particulas/cm?. Estan compuestas basicamente de hidrégeno molecular. El hidrégeno se convierte de
atomico a molecular cuando dos &tomos de hidrégeno se combinan. Este proceso es eficiente en la superficie de
los granos de polvo. Por cada grano de polvo hay aproximadamente 10'2 4tomos de hidrégeno. Las moléculas

de hidrégeno se destruyen por fotodisociacién debido a fotones con longitudes de onda A > 912A.

En el material ionizado del MI aparecen componentes como las regiones fotoionizadas y zonas ionizadas
colisionalmente. Las regiones fotoionizadas tienen como principal caracteristica fotones provenientes de una
fuente que emite con la energia necesaria para ionizar los elementos de la region circundante. Desarrollaré mas
detalladamente esto en el siguiente capitulo. Las zonas ionizadas colisionalmente son comunmente conocidas
como gas coronal. El gas que la conforma se encuentra a temperaturas de 105 — 10K, generando asi la
ionizacion del hidrégeno que la conforma. Son producidas por explosiones de supernovas. El gas se calienta

al pasar la onda de choque y tarda mucho en enfriarse.

1.1. Fotoionizaciéon en el medio interestelar

Un atomo de hidrégeno neutro en un nivel excitado, tarda en decaer al estado base 107* s. La diferencia
de energia de un electréon en el estado base y la menor energia posible para obtener un electrén libre es el
potencial de ionizacion (xg) del estado base del hidrégeno. Para fotoionizar un electrén, es necesario tener
un fotén de energia hv > xp. Cuando un fotén con esta energia se encuentra con un atomo de H en el
estado base, el fotén es absorbido y el electrén tiene una transicién al estado libre con energia cinética igual
a la diferencia entre la energia del fotén y el potencial de ionizacién del hidrégeno. Esto es el proceso de

fotoionizacién. Dentro de las regiones fotoionizadas se pueden encontrar Nebulosas Planetarias, regiones H II
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y Ntcleos Activos de Galaxias.

Las Nebulosas Planetarias (NPs), son regiones del medio interestelar formadas por el material ionizado
expulsado por una estrella en su fase final de evolucién. Representan una fase corta en la evolucién de las
estrellas, en la rama asintética de las gigantes (RAG) y como enanas blancas. La estrella central de una NP
es un nucleo inactivo de elementos pesados que ya fueron quemados. Cuando su envolvente de hidrégeno se
consume, como resultado de procesos nucleares y pérdida de masa, su luminosidad disminuye y la estrella
central se enfria gradualmente, esto fue observado por Paczynski (1971) y confirmado por Schénberner (1979),

Tben (1984) y Wood y Faulkner (1986).

Puesto que las NPs representan material ejectado durante la RAG y material ionizado como resultado del
aumento de temperatura superficial de la estrella central, existe una relacién entre la expansion de la nebulosa
y la evolucién de la estrella. Una estrella con niicleo masivo deja la RAG con una pequena envolvente de
hidrégeno, pero con una tasa alta de quema del mismo. Se sigue, entonces, que el tiempo de transicion entre
la RAG y NP depende de la masa del nicleo de la estrella. Tipicamente, la temperatura de la superficie de la
estrella central se encuentra en el intevalo 3 x 10* — 2 x 10° K. Como consecuencia de estas temperaturas, las
NPs frecuentemente son mas altamente ionizadas que las regiones H II, incluyendo frecuentemente grandes
cantidades de Het™". Sus espectros no solo incluyen lineas de recombinacién de H I y He I, sino también de
He II, siendo, ademads, caracteristicamente intensas las lineas colisionalmente excitadas de [O III] y [Ne II].
Para NPs de baja ionizacién, los espectros emitidos son muy similares al de las regiones H II. Las densidades

normalmente encontradas en las NPs estdn en el rango de 10%particulascm ™2 y 10*particulas cm =3

, mientras
que su masa se localiza entre valores tipicos de 0.1Mg y 1.0Mg. La distribucién espacial y las propiedades
cinemdaticas de las NPs en la galaxia, muestran que son objetos relativamente viejos. Esto indica que el

volumen que observamos de ellas, aunque relativamente joven, conforma el escenario final de la evolucién de

algunas estrellas.

En contraste, las regiones H II son ionizadas por estrellas jévenes. Son nebulosas difusas que se caracterizan
por espectros con lineas de emision intensas para todas las longitudes de onda épticas y un continuo débil.
Su principal composicién es de gas interestelar caliente y ionizado por fotones ultravioleta con energia mayor

o igual a 13.6eV.
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1.1.1. Introduccion a las regiones H II

Las regiones H II mantienen la misma composicién que el medio interestelar. Dependen de la existencia
de estrellas muy calientes de la secuencia principal; esto es, estrellas masivas de tipo O o B de la secuencia
principal v con la temperatura efectiva suficiente, entre 3 x 10*K y 5 x 10K, para proporcionar fotones
con la energia necesaria que daran lugar a la fotoionizaciéon del medio circundante a la estrella. Son regiones
donde hubo formacion estelar reciente, capaces de formar miles de estrellas en un periodo de millones de anos.
Constan de gas fotoionizado que se encuentra a temperaturas de entre 8000K y 12000K . Existen regiones H
IT con densidades entre 10? y 10° 4tomos/cm? (en el caso de regiones ionizadas, normalmente se contabiliza

como electrones/cm?, que tienen valores muy similares), siendo las menos densas observables en el éptico.

Los electrones libres e iones generados por la fuente ionizante, pueden recombinar y emitir nuevos fotones.
Al alejarse de la estrella central, el campo de radiacién disminuye al ser consumidos los fotones ionizantes,
por lo que el tamano de la regién fotoionizada es limitada. El proceso de recombinacién produce fotones
que no tienen una direccién preferencial. En la recombinacion al estado base la energia correspondera a la

frecuencia de dos o mas fotones que no tendran la misma energia que el fotén ionizante original.

Las regiones H II adquieren su forma de la distribucién inicial del gas alrededor de la estrella central,
mientras que el tamano viene dado por el nimero de fotones ionizantes provenientes de la estrella fuente.
En realidad, las regiones H II distan de formar estructuras homogéneas. Un primer modelo del tamaifio de
estas regiones fue presentado por Stromgren en 1939, conocido como la esfera de Stromgren. A una distancia,
después de haberse consumido todos los fotones ionizantes, el material permanecera neutro de forma atémica
y mas alld de forma molecular. Considerando una nube de hidrégeno y helio, se pueden tener dos esferas de
Stromgren distintas, que representan la ionizacién para cada elemento, esto dependera de la fuente ionizante
y de la cantidad de hidrégeno y helio. El potencial de ionizacién del helio es de 24.6 €V, por lo que podremos
tener, comtinmente, He™. Por otra parte, la energia necesaria para ionizar He™ es de 54.4 eV, siendo asi que al
no generarse tipicamente fotones con esta energia por estrellas de tipo espectral O, no habra, habitualmente,

zonas de Het™ en regiones H II.

Si la fuente de ionizaciéon produce muchos fotones con energia 13.6 < hv < 24.6 €V, y algunos pocos con

energia hv > 24.6, los primeros se encargaran de mantener ionizado todo el H, siendo los segundos utilizados
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completamente en la ionizacién del helio, teniendo asi una gran regién de HT, en cuyo centro habri una
regién que ademéas contenga He™. Por el contrario, si la fuente genera muchos fotones con energia hv > 24.6,
estos fotones se acabaran al mismo tiempo que los fotones con hv > 13.6eV, produciendo asi, dos regiones

ionzadas del mismo tamafio, una de HT y otra de He™.

Veremos méas adelante que el volumen de la esfera de Stromgren es tal que el nimero de recombinaciones a
todos los niveles, exceptuando al nivel base, de los iones contenidos sea igual al nimero de fotones ionizantes
producidos por la estrella. Si el campo de radiacion es lo suficientemente intenso para llegar al limite de la
nube que contiene a la regién, la radiaciéon emitida escapara de ella, por lo que la regién H II estard limitada

por densidad.

Se puede construir un modelo estacionario de una regién H II. Este debe tener una consideracién de dos
procesos fisicos importantes. El equilibrio de fotoionizacién, es decir, el balance entre la fotoionizacién por
fotones ionizantes provenientes de la fuente y el nimero de recombinaciones que determinard en la regién
H IT la forma de los estados iénicos de los elementos que la conformen. El segundo proceso estd dado por
el equilibrio térmico que refiere un equilibrio entre enfriamento y calentamiento de la nebulosa, el primero
alude a las colisiones electrénicas seguidas de emisiéon de lineas prohibidas y de recombinacién, mientras que

el segundo es la consecuencia principal de los electrones resultantes por la ionizaciéon del hidrégeno y helio.

Los atomos se ionizan continuamente dada la energia de los fotones emitidos por la estella central, mientras
que los electrones libres y los iones se recombinan. En éste proceso, el electron va saltando en cascada hacia los
estados de menor energia, emitiendo lineas de recombinacién. Las de mayor intensidad seran las de hidrégeno
y helio. Se emite también, radiacién en el continuo debido a interaccién de particulas cargadas no ligadas.
Los niveles de energia de las particulas libres no estan cuantizados y la radiacién emitida por sus cambios de

energia cinética es continua sobre su espectro.

El espectro caracteristico de una regién H II cuenta con lineas de recombinacién intensas, tales como las
lineas de la serie de Balmer, asi como lineas de excitacién colisional dadas por la colision con electrones,
que excitan algin electron apenas por encima del estado base. El electrén, decae al estado base por emisién
espontanea. Adicionalmente, existe la posiblidad de excitar a los iones por colisiones con electrones libres,

dado que los primeros niveles excitados suelen tener la misma configuracién electronica, las transiciones entre
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ellos seran transiciones finas dentro del mismo multiplete, y por lo tanto, son lineas prohibidas. Las primeras
lineas permitidas suelen ser en el UV y, dada la temperatura de los electrones disponibles, son muy dificiles de
excitar, por lo que resultan muy débiles. Dicho lo anterior, la intensidad de cada linea emitida es funcién de la
temperatura electrénica, la densidad electronica y la abundancia del ién. Lo anterior nos permite determinar
las composiciones quimicas de algunas partes del universo, asi como abundancias primordiales de algunos

elementos como el helio.

1.2. La Pequena Nube de Magallanes

Las nubes de Magallanes son importantes en el estudio de la evolucién estelar. Principalmente en el desa-
rrollo de abundancias quimicas de galaxias, ya que, tanto la Gran Nube de Magallanes como la Pequena Nube
de Magallanes, tienen baja metalicidad, en comparacién con la Via Lactea. La trascendencia en el anélisis
de sistemas con baja metalicidad encierra varias consecuencias importantes, tal como la determinacion de
abundancia para helio primordial, que es un fundamental componente en la teoria del Big Bang. Las nubes
de Magallanes son clasificadas como galaxias irregulares. Algunas caracteristicas importantes de éstas son:
la Pequenia Nube de Magallanes (PNM), cubre en tamaio angular 7° x 4°, extendiendose aproximadamente
8kpc. Tiene una estructura alargada en forma de cigarro, vista desde los extremos. Tiene una profundidad
cercana a los 15 kpc, referente a la linea de visién. Sus estrellas no muestran movimientos organizados. Cuenta
con una gran cantidad de estrellas jévenes y hay menos polvo que bloqueé la luz con respecto a la Via Léctea.
Es por tanto, azul en el visible y muy brillante en el ultravioleta. La Gran Nube de Magallanes (GNM) tiene
cerca del 10 % de la luminosidad de la Via Lactea, L ~ 2 x 10° L sw, siendo el cuarto miembro més luminoso

del Grupo Local; en comparacién, la PNM es, aproximadamente, diez veces méas débil.

Las regiones de formacion estelar se extienden a través de toda la PNM, siendo ésta muy rica en hidrégeno.
Contiene cientos de millones de masas solares de hidrégeno neutro. La relacién de masa de H I y luminosidad
de luz azul es un parametro util para la medida del progreso de la conversiéon de gas a estrellas. Para la PNM

y galaxias irregulares esta relaciéon es M(HI)/Lg ~ 1.

Las nubes de Magallanes cuentan con una copiosa cantidad de cimulos estelares. En la PNM tienen el

mismo rango de edad que en la GNM, entre los pocos giga anos hasta ~ 12Gyr. Los ctimulos estelares mas
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jovenes son pobres en metales.

1.2.1. NGC 346

NGC 346 es una regién H II; la mas grande y brillante de la PNM. Asi como toda la PNM, es una regién
de baja metalicidad. El estudio especifico de NGC 346 ha permitido determinar la abundancia de helio
primordial [Peimbert et al. (2000)]. También se ha determinado su contenido estelar usando fotometria y
espectroscopia CCD UBV (Massey et al. 1989). Existen importantes razones que facilitan el desarrollo de
este tipo de investigaciones enfocadas en este objeto, en comparacién con otros objetos extragalacticos de

baja metalicidad.

NGC 346 es una zona poco enrojecida. Su cercania nos permite quitar sus estrellas mas brillantes de
la zona de estudio, lo que puede minimizar la correccién de absorcién subyacente para algunas lineas de
emisién. La temperatura electrénica dentro del objeto es generalmente menor que algunas regiones H II de
muy baja metalicidad, esto ya que dichos objetos tienen menos enfriadores. Esto reduce el efecto de excitacién
colisional en el nivel metaestable 23S de He. Por otro lado, la correccién debida a la evolucién quimica de la
PNM es mayor que la de otros sistemas, presentando asi, una desventaja dentro de la determinacién de helio

primordial, Peimbert et al. (2000).

Estudios fotométricos y espectroscépicos han determinado que NGC 346 tiene un alto niimero de ciimulos
estelares de tipo temprano. Lo anterior se desprende de un estudio de 42 estrellas, dentro de las cuales
se identifican 33 estrellas de tipo O, siendo 11 estrellas de tipo temprano. NGC 346 cuenta con cerca de
25-30 estrellas con una masa por encima de 25Mg, y seis estrellas con més de 40Mg), dentro de las cuales
algunas llegan hasta 75 — 80M; (Massey et al. 1989). Algunas de sus estrellas masivas se formaron hace
aproximadamente 15 millones de anos. La distribucién espacial dentro de NGC 346 sugiere que la formacién
estelar comenzo en el sureste de la regién, esparciendoce hacia el centro (Massey et al. 1989). Gracias a la
1

luminosidad de Ho dentro de la nebulosa, se puede estimar un flujo de ionizacién de 7 x 10°°fotones - s~

(Massey et al. 1989).



Capitulo 2

Regiones fotoionizadas

El término de nebulosa ha sido usado por los astrénomos para designar a los objetos difusos que no pueden
ser resueltos entre las estrellas al momento de observar el universo. Una primera impresién de las regiones
fotoionizadas nos permite conceptualizarlas a partir de la ionizacién del gas circundante dentro de la nebulosa

por la radiacién ultravioleta de las estrellas

El proceso de fotoionizacién se desarrolla al impactar un fotén, con freceuncia v, a un dtomo de hidrégeno,
que como ya mencione, es el elemento mas abundante en el universo y en estas regiones por lo que define
las caracteristicas globales del gas. Este se encuentra en el estado base n = 1, ya que el tiempo que requiere
para llegar a dicho estado nunca es mas de 0.1 s, mientras que el tiempo entre interacciones (ya sea colisiones
o encuentro con fotones) es del orden de minutos u horas. Sentado lo anterior, debe cumplirse la condicién
hv > xg; donde x g es el potencial de ionizacién del hidrogeno. El fotén es absorbido y el electrén tendra una
transicién a un estado libre con energia cinética E.;, = m.v2/2 = hv—x . Para desarrollar méas ampliamente

esto, como se muestra en las siguientes secciones, usé lo presentado en Osterbrock D. y Ferland G. (2006).
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2.1. Esfera de Stromgren

Considerando a la fuente de fotoinizacion de la regién como una estrella central con temperatura por
encima de los 2 x 104K, ésta emitird una gran cantidad de fotones ionizantes con energia hv > 13.6eV, con
una luminosidad por unidad de frecuencia, L,, siendo la luminosidad total: L = fooo L,dv. Asi, la tasa de

ionizacion, es decir, el ntimero de fotones con frecuencia vy = x g /h por unidad de tiempo es:

s*:/ Lo g, (2.1)

L hv
Si una estrella con tasa de ionizacién S, se encuentra en un medio a temperatura T y densidad ng, se
tendrad una regién ionizada por la fuente con radio Rg que determinard una esfera de material ionizado,
denominada esfera de Stromgren, en honor al astronomo danés Bengt Stromgren, quien en Stréomgren, B.
(1939) present6 el primer modelo tedrico para explicar estos objetos. Habra entonces una distancia asociada
a la transicién del interior ionizado y el exterior neutro AR < Rg. La ecuacién de balance para una esfera en
estado estacionario es: S, = Nrec, siendo N, el total de recombinaciones por unidad de tiempo dentro de la
esfera. El ntimero de recombinaciones por unidad de volumen es: 7. = neng+ay(T). Dentro de la esfera,

es decir, R < Rg, el gas estara casi completamente ionizado, entonces n. ~ ng+ ~ ny. Por otra parte, para

R>Rg,ne=ng+ ~0yngo=ng.

El coeficiente de recombinacién, a4 (T'), es calculado con la suma de todos los coeficientes de recombinacién

sobre todos los estados de energia del hidrégeno, esto es:
(oo} o0
A(OT) =S an(HOT);  an(HOT) = / o (V)0 f (0.T)dv, (2.2)
n=1 0

con f(v,T) la distribuciéon Maxwell-Boltzmann para los electrones, o, (v) la seccién eficaz para el proceso de
recombinacion radiativa y v la velocidad. La integral es realizada sobre todos los valores posibles de velocidad
en los electrones. La A, del coeficiente de recombinacién, alude el llamado caso A, que refiere una situacion

donde se escapan todos los fotones producidos por la recombinacién.

Los electrones recombinados al estado base, n = 1, emiten un fotén con energia mayor a 13.6eV, que es
capaz de ionizar nuevamente el medio delimitado por la esfera de Stromgren. Una nueva aproximacion que

no incorpora estos fotones da lugar a otra definicién del coeficiente de recombinacién;

g(H°T) = i an(HT), (2.3)
n=2
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donde la B, del coeficiente representa al llamado caso B; que es una situacién donde se escapan todos los
fotones producidos por recombinaciones al nivel 2 y superiores, pero hay suficientes 4&tomos de hidrégeno en
el nivel base, para que los fotones donde la recombinacién es directa al nivel 1 (ionizantes) no puedan escapar
y que en lugar de esto ionicen nuevos atomos. Dentro de la esfera, la mayor parte de los electrones vienen de

la ionizacién de H. Al integrar la expresién para Ny sobre todo el volumen de la esfera, se obtiene:
AT 3 o 0
8. = 5 Rinjap(H°T), (2.4)

de la cual facilmente puede obtenerse el radio de la regién ionizada;

385,

1/3
—— . 2.
47rn§{aB(HO,T)] (2:5)

re = |

Los procesos fisicos que forman una regién ionizada, dentro de cualquier nebulosa y dado un tiempo de

evoluciéon de ésta, daran lugar a un equilibrio final de ionizacion.

2.2. Equilibrio de ionizacion

Por simplicidad, como primer aproximacién, consideramos una regiéon con densidad constante. La ecuacién
para un atomo X con grado de ionizacién 7 es:

dn(XT%)

T S(XTH, (2.6)

donde S(X %) incluye los términos de ionizacién y recombinacién, y esta dado por:
S(XJrz) _ S(X+i)col + S(XJri)foto. (27)

Las funciones, S!/(X*+%) y S§fot(X+%) aluden a la fuente colisional y a la fuente de fotoionizacién, respecti-

vamente.

Siendo n(X ™) conocido, la condicién de neutralidad de carga permite obtener un valor de n.. Esto es:

Ne = Zn(XH). (2.8)

X+i

La abundancia del elemento X se expresa de la siguiente forma:

nx = Y n(X*) = fxn = fx L, (2.9)

%
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donde el término fx representa la abundancia, mientras que m = ) ¢ fxmx.

La fuente colisional estd en términos de los coeficientes de ionizacién colisional y recombinacién como
funcién de la temperatura. Ya que en estas regiones hay una gran abundancia de fotones que son al menos
10-20 veces mas energéticos que los electrones libres, la fotoionizacién dominara el proceso de ionizacion,
mientras que las colisiones dominaran el aspecto de recombinacion, asi, la ecuacién para la fuente colisional

puede ser escrita de la siguiente manera:

SeUX ) = ng[n(X ) (X)) — (X H)a(X ). (2.10)

Los coeficientes de recombinacién estan dados por la ecuacion:

as(XTT) =" an(XTT). (2.11)
n=1
Por otra parte:
St (X ) = n(X TG (X H)p(XH). (2.12)

Las tasas de fotoionizacién se pueden calcular en términos de la intensidad promedio, J,,, del campo radiativo.

_ ® AxJ, _
¢aﬂ=/ .ijuﬂw, (2.13)
v(x+iy W

donde v es la frecuencia, v(X ) = x(X ) /h es la frecuencia del borde de ionizacién y o, (X %) es la seccién

eficaz de fotoionizaciéon.

Resolver el problema de transferencia radiativa para una intensidad especifica I, requiere considerar un

sistema de ecuaciones, tal que:
drl,
— =, — k1, 2.14
g vk (2.14)

ju el coeficiente de emision y k,, el coeficiente de absorcién. No se considera la radiacion de ultravioleta lejano

producida por el gas nebular.

Como resultado del problema representado por la ecuacién de trasporte radiativo, se tiene que la intensidad

I, promedio del campo radiativo es:

1
J, = — ¢ I,dS. (2.15)
47
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El tiempo de evolucién de la nebulosa permite llegar a un equilibrio de ionizacién, es decir; dn(X %) /dt = 0.

Considerando esto en la ecuacién [2.6] se obtiene:

n(XT)p(XH) = n(X i+ a(X HHD). (2.16)

2.2.1. Equilibrio de fotoionizacion

Considerando una nube de hidrégeno neutro (HY) alrededor de una estrella caliente y sustituyendo la

expresion de ¢(X ), la ecuacion se escribe:

hv

HO

n(HO)/ 4—7TJ,,Ul,dl/ = nenp+aa (HOT). (2.17)

La intensidad promedio, J,, tomada a primera aproximacion, es la radiaciéon emitida por la estrella, en-

tonces:
2

R Ll/ -2 -1 —1
47rJl,:r—27TF,,(O): 47TT2[erg em™ s Hz71, (2.18)

con R el radio de la estrella, mF), es el flujo sobre la superficie de la estrella, r la distancia entre la estrella y

el punto de observacion, y L, la luminosidad por unidad de frecuencia.

2.3. Nebulosa de Hidrégeno

Considerando una nube de hidrégeno estatica y homogénea, que cuenta con una sola estrella emisora
de fotones ionizantes, donde solo fotones con energia por encima del potencial de ionizacién del hidrégeno
fotoionizaran desde el estado base. Se puede escribir la ecuacién de equilibrio de ionizacién para cada punto

(2.17). Por otro lado, la ecuacién de transferencia radiativa se escribe de la forma:

dl,
— = 1oy, +j,, (2.19)

donde I, es la intensidad especifica de radiacion y j, es el coeficiente de emision local por radiacion ionizante
en unidades de energfa (por unidad de volumen, tiempo, dngulo sélido y frecuencia). El campo de radiacién
se puede dividir en dos partes, estelar y difusa, esto es; I, = I,s + I,,4. La primera proviene de la radiacién

incidente por causa de la estrella. La segunda se relaciona con la emisién del gas ionizado.
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La absorcion y dilucion geométrica ocasionan que la radiacion estelar decrezca. El flujo de radiacién estelar

se puede escribir como:

RZe~

dmdys = mlys(R)——5—[erg - em™2. s H2TY, (2.20)
T

R es el radio de la estrella y 7, es la profundidad éptica para r. Esta tltima se define de la siguiente manera:

T, (r) = /OT n(H° 1Yo, dr’, (2.21)

en términos de 7y, la profundidad éptica para el limite se expresa:

7, (r) = —L1o(r). (2.22)

Sentado lo anterior, es necesario presentar lo correspondiente a la parte difusa. La ecuacién de transferencia

para ésta es:

dIVd

1= —n(H o, 1,4 +ju- (2.23)

La recaptura de electrones al estado base en el atomo de hidrogeno genera fotones con la energia necesaria
para ionizarlo. Para regiones H II, la temperatura del gas por la energia cinetica de los electrones es menor
que el potencial de ionizacion, esto es kT < hv, asi, la inica fuente de ionizacion serd recaptura de electrones
hasta el estado base. Entonces, el coeficiente de emisién se escribe como:

2h1? < h?

3/2
27ka:T> ovexp[—h(v — 1) /kT|ng+ne, (2.24)

para v > 1g, pero teniendo un maximo en el limite v = 1. El nimero total de fotones generados por
recombinaciones al estado base esta dado por el coeficiente de recombinacién. Se considera que, en promedio,

el campo de radiacién difusa J,4 es menos que el campo de radiacion estelar J, .

Es importante mencionar que de tener nebulosas dpticamente gruesas, una buena aproximacién viene de
considerar que los fotones no escapan, es decir, que todos los fotones son absorbidos de forma inmediata en
donde fueron generados, quitandolos del conteo general de fotones. Esta aproximacién es conocida como on

the spot.
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2.4. Fotoionizaciéon de hidrégeno y helio

El potencial de ionizacién del helio neutro es; xg.o = 24.6eV, mientras que el segundo potencial de
ionizacién es; xge+ = H4.4eV. La regiéon fotoionizada dependerd de la estrella o estrellas ionizantes, pues
dependiendo de la temperatura de ellas, se generaran los fotones que ionicen el material. Si se emiten muchos
fotones con frecuencia v, tal que xgo < hv < ypeo y algunos pocos tal que hv > yqeo, entonces la zona
central de la regién estara compuesta por HT y HeT, mientras que su alrededor estard compuesto por HT y
He®. Ahora bien, si la estrella tiene una temperatura muy alta, aproximadamente 40000k, emitird muchos
fotones con energia por arriba del potencial de ionizacién del helio, por lo que la zona de hidrégeno ionizado
y helio ionizado tendran practicamente la misma extensién, rodeados de hidrégeno neutro y helio neutro.
Las estrellas de tipo 06, O7, O8 y O9 no generan los suficientes fotones para ionizar el helio y asi mantener
una misma extensién en la zona de ionizacién de hidrégeno y helio. Las estrellas de tipo O3, O4 y O5 logran

mantener una misma extension de la zona ionizada de helio e hidrégeno.

Para escribir las ecuaciones de equilibrio de fotoionizacion del hidrégeno y el helio se considera la apro-
ximacion on the spot. Al involucrar el helio, las ecuaciones de equilibrio deben considerar la estructura de
éste. La composiciéon eléctronica del helio permite adoptar una distribucién con espin total cero, singulete, o
espin total uno, triplete. Los fotones que se emiten dadas las recombinaciones del estado base de helio tienen
energias por encima de ypeo y pueden ionizan tanto al hidrogeno como al helio, definiendo asi, una porcién
absorbida por hidrégeno y una por helio. Los tripletes estan conformados por estados excitados, mientras
que el estado base del hidrogeno es un singulete. Tres cuartos de las recombinaciones a estado excitados de
helio se generan por los primeros, mientras que solo un cuarto de estas se dan por los segundos. Los tripletes
decaen rapidamente a otras tripletes y los singuletes a otros singuletes hasta que llegan a los niveles 235 y

115 respectivamente (en general sin cruzarse entre ellos).

Después de las recombinaciones a los tripletes, los decaimientos al nivel 235 son altamente metaestables, con
un probable decaimiento al nivel 1'.S mediante una linea prohibida que tiene un tiempo de vida suficiente para
que la particula sufra colisiones e interacciones con fotones provenientes de lineas de resonancia. Considerar
los dos atomos, el calculo de los fotones producidos en la nebulosa que son capaces de ionizar nuevos dtomos

se vuelve mas complejo; en particular, los fotones por recombinacién del helio, son capaces de ionizar el
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hidrogeno.

Del total de recombinaciones al singulete solo dos tercios terminan en el estado 2'P, y un tercio en el
estado 2'S. Los 4tomos que se encuentran en el estado 2'P, aunque pueden terminar en el estado 2'S,
normalmente decaen al estado base. Por otra parte, los 4tomos localizados en el estado 21.S decaen al 115
emitiendo dos fotones con energia total de 20.6eV. Los fotones emitidos con estos decaimientos son capaces
de ionizar hidrégeno, pero no helio. De la distribuciéon de fotones en el espectro continuo, la probabilidad
de que se produzca un fotén que pueda ionizar hidrégeno es de 0.56. El nimero total de recombinaciones
a niveles excitados de helio por unidad de volumen, por unidad de tiempo es n(He n.ap(He?,T)), de las
cuales, en el limite de baja densidad, una fraccién de p = 0.96 genera fotones ionizantes que son absorbidos
inmediatamente, mientras que en el limite de alta densidad, la fraccién corresponde a p ~ 0.66. En regiones

H II nos encontramos en el limite de baja densidad.

Los fotones que se emiten de la recombinacién al estado base de helio tienen energias por encima de
hvy = 24.6eV, por lo que pueden ionizar tando al hidrégeno como al helio. La fracciéon que es absorbida por

hidrégeno es:

n(H%)o,, (H°
y= 5 (0 LAl 0) N (2.25)
n(H%)o,,(H®) 4+ n(He")o,, (He")
mientras que la fraccién absorbida por helio es 1 — .
Usando la aproximacién on the spot, la ecuacién de equilibrio de ionizacién es:
H°)R? > 7F,
71(72) - / T‘—TU%)JV(HO) EXp(—TV)dI/ + yn(He+)nea1(Heo‘T) + pn(He+)neaB (HeO,T)
r o v
= ngineapdT); (2.26)
y para a4
He”)R? > nF,
w = / T h(R) o, (He) exp(—7,)dv + (1 — y)n(He " )neo; (He?, T)
r Vo v
= n(He")neas(HeT), (2.27)
donde el cambio de la profundidad éptica con respecto al radio esta dado por:
dry, 0 0
o n(H")o,(H”) para v; <v <y (2.28)
r
y
dry
v n(H%) o, (H%) + n(He")o, (He®) para vy < v, (2.29)

dr
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por otra parte, la densidad eléctronica es:

ne =n(H') + n(He™). (2.30)

Si se ignora la absorcién por hidrégeno en la zona de He™, es decir, para y = 0 y n(H%) = 0, en la ecuacién

de equilibrio de ionizacién, se puede hacer una buena aproximacién de su tamano. Quedando entonces

<L 4m
v = —rin(He" )n.ap(He?), (2.31)
/ hv 3 ¢

donde 75 es el radio de la zona de He™. El ntiimero de fotones que pueden ionizar hidrégeno no se reduce dada

la absorcion de helio, por lo que podemos reescribir de la siguiente forma

<L 47
Zdv = —r¥n(H)n.ap(HY), (2.32)
/vo hv 31

que es una buena aproximacién para la ecuacién anterior.

En las regiones HII las zonas de He™™ son poco importantes, ya que las estrellas, fuentes de fotones
ionizantes inmersas en estas regiones, radian muy poca energia por encima del segundo potencial de ionizacién

del helio, es decir, hv > 54.4eV .

2.5. Fotoionizaciéon de elementos pesados

En astronomia, los elementos pesados refieren a todos los elementos que no son hidrégeno ni helio. De
éstos, los mas estudiados tienen abundancias del orden de 1072 y 10™* con respecto al hidrégeno, tales como
O, C, Ne y N. En contraparte, existen elementos con abundancias del orden de 1076, 1077, etc, sin embargo
hay pocos atomos de éstos y las lineas que producen no resultan suficientemente intensas para distinguirse

del ruido.
Para un elemento X y grado de ionizacién i e i + 1, la ecuacién de equilibrio de ionizacién.
+i < A4nd, +i +it1 +i
n(X™) WOV(X Ydv = n(X neaq(X™T), (2.33)

n(XTY) y n(XT*1) son las densidades de dos estados sucesivos de ionizacién, o, (X 1%) es la seccién eficaz
de fotoinizacién en el estado base de X+, mientras que ag(X T4,T) es el coeficiente de recombinacién, desde

el estado base de X T+ hasta todos los niveles de X 1.



18 CAPITULO 2. REGIONES FOTOIONIZADAS

El promedio de J, incluye constribuciones estelares y de radiacién difusa. La abundancia de elementos

pesados es méas pequeiia que éstas contribuciones y solo la emisién de H, He y He™ deben ser considerada.

Los iones de elementos pesados tienen una o mas capas de electrones debajo de la capa exterior de valen-
cia. Los electrones dentro de cualquier capa pueden ser removidos cuando la fuente de radiacién ionizante
se extiende a energias suficientemente altas, es decir, los electrones en energias caracteristicas pueden ser
sustraidos de su capa al ocurrir una trasnsicion descendente de otro electrén en el dtomo. Esto se conoce

como efecto Auger.

Los coeficientes de recombinacién de muchos iones complejos pueden ser divididos en dos partes, una

radiativa y una dielectrénica, es es:
ag(XTT) = ar(XTT) + ap(XTT). (2.34)

La parte radiativa representa recapturas ligado-libre y es la suma sobre todos los niveles, en ella dominan los

estados excitados.

Como resultado de resonancias en la seccién transversal de la recombinacién total, es decir, de manera
mas fisica, para energias a las cuales el electron libre incidente cede casi toda su energia cinética para excitar
un estado ligado del i6n, la parte dielectronica es mayor que la radiativa, esto para muchos iones pesados a

temperaturas nebulares.

En regiones HII, se observan elementos como OF y N frecuentemente son ionizados una vez en las capas
externas de la nebulosa. Cerca de las estrellas centrales se observa una mayor cantidad de iones como O+

y Net+.

2.6. Equilibrio térmico

La temperatura de una regién HII queda determinada por el balance entre la ganancia de energia por

fotoionizacién (principalmente hidrégeno) y la pérdida de energia por emisién de radiacién. En las siguientes

secciones se describe como se calcula dicho balance.
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2.6.1. Ganancia de energia por fotoionizaciéon

Considerando una nebulosa de puro hidrégeno, la energia ganada por fotoinizacién esta dada por:

*4rn],

GH) = n(HO)/ " h(v — )0, (H%)dv [erg cm ™2 s71). (2.35)

Yo
Al estar la nebulosa en equilibrio de ionizacion, la ecuaciéon de ganancia de energia queda:

3

G(H) = 5

ETineng+aa(HO,T). (2.36)

La energia media de un fotelectréon nuevo depende de la forma del campo de radiacién ionizante y no de la
intensidad absoluta de radiacién. La primera parte de la ecuacion, %k‘Ti, representa la energia inicial de los

fotoelectrones que apenas fueron creados.

2.6.2. Energia perdida por recombinacion

El gas que conforma la nebulosa pierde energia al recombinarse un electrén con un ién, pues se emite
un fotén con energia cinética igual a la del electréon, mas el potencial de ionizacién, antes del proceso de

recombinacién. La energia perdida estd dada por:

Lr(H) = neng+kTBA(H,T), [erg cm ™3 s 1 (2.37)
donde (4 (H?,T) es:
Ba(HT) = fj f Bur(H’,T) [em®s ™), (2.38)
con o
Buu(HT) = [ o (O T) G+ o) (), (2.30)

Los electrones de baja energia cinética son preferentemente capturados y el promedio de la energia de los

electrones capturados es menor a %kT.

Refrendando el modelo adoptado con anterioridad, es decir, considerando una nebulosa de puro hidrégeno,

que ademas se encuentra en equilibrio térmico, donde no hay pérdida de radiacién, se puede escribir que:

G(H) = Ly (H). (2.40)
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La solucion del modelo nos da T' > T;, es decir, que la temperatura de la nebulosa es mayor que la temperatura

efectiva de la estrella central.

Ahora incluiremos el He en el balance de energias, es decir, considerar la energia en el calentamiento y la

tasa de enfriamiento por recombinacién, primero, para la ganancia, dada para el helio por:
G = G(H) + G(He), (2.41)

siendo
[ h(v — vy) o, (He)dv

G(He) = nen(He)ay (He?, T) 22 h’;o , 2.42
Y B = 2
La pérdida de energia por recombinacién es:
LR = LR(H) + LR(HG), (243)
con
Lr(He) = nen(Het)kTSa (He, T). (2.44)

El enfriamiento por recombinacién de los elementos pesados pueden ser despreciados, pues son mucho menores
que los correspondientes al hidrégeno y helio. El calentamiento y la tasa de enfriamiento por recombinacién

son proporcionales a la densidades de los iones.

2.6.3. Pérdida de energia por radiacion libre-libre

El proceso de radiacion genera un enfriamiento que no contempla las recombinaciones. La radiacién libre-
libre es una de ellas, dado que tenemos electrones libres que pueden ser acelerados por iones positivos. La
perdida de energia integrada sobre todas las frecuencias, estd dada por la tasa de enfriamiento en este proceso.

Dado un ion de carga Z, se expresa:
Lu(Z) = Amjy = 1.42 x 1072 22T 2 gyneng Jerg em™ s71] (2.45)

ny es la densidad de los iones y g;; es un factor de emisién libre-libre. Es importante mencionar que todo lo

que se ha descrito hasta este momento no es suficiente para dar las temperaturas observadas.
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2.6.4. Pérdida de energia por radiacion de lineas colisionalmente excitadas

La excitacién colisional es la fuente de enfriamiento radiativo mas importante, presentandose en niveles de
energia bajos de algunos iones. La contribucién de elementos pesados toma asi mayor relevancia, especialmente

atomos y iones de oxigeno, nitrégeno y nedn, pues tienen potenciales de excitacién del orden de kT

Para un i6n de dos niveles, la tasa de desexcitacién colisional, por unidad de volumen, por unidad de

tiempo es:
8.629 x 1075 Q(1,2)

Men2q21 = NeM2— 173 oy (2.46)
mientras que la tasa de excitacién colisional es:
8.629 x 1076 Q(1,2
NeN1qi2 = NeN ( )€7X/kT [em® 571, (2.47)

T1/2 w1
donde 2(1,2) es la intensidad de la colisién, x es la energia entre los dos niveles del ion y wy y wa son pesos

estadisticos de los dos nucleos.

Considerando un i6n con un nivel excitado, en el limite de baja densidad, todas las colisiones emitiran un

fotén, por lo que la pérdida de energia por unidad de volumen se puede escribir de la siguiente forma:
LC = nenlqlghl/gl. (248)
Si la densidad resulta ser suficientemente alta, la desexcitacién colisional comenzara a ser importante.

En general, la relaciéon que existe entre la tasa de excitacion y desexcitacion de niveles exitados puede ser

modelada con la ecuacién de equilibrio
NeN1qiz = NeNaqiz + nadai, (2.49)
por lo que la tasa de enfriamiento se puede escribir como:

Lo = naAgi1hver = neniqizhvon
Aoy

1
T nq] . (2.50)

Habiendo presentado lo anterior, se puede escribir una ecuacién que considere la ganancia y pérdida de
energia para formular el equilibrio térmico. Suponiendo una nebulosa estatica de baja densidad, la ecuacion

de balance entre calentamiento y tasa de enfriamiento se puede escribir como:

G=Ly+ Lc,+ Lg (2.51)
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donde el lado izquierdo de la ecuacion describe el calentamiento efectivo de la nebulosa, es decir, la ganancia
de energia total dado el proceso de fotoionizacién. Por otra parte, el lado derecho describe la pérdida de

energia por radiacion libre-libre, colisiones y recombinacién.

2.7. Espectro emitido

Una caracteristica espectral importante son las lineas de emisién, tales como lineas de recombinacién
y lineas colisionalmente excitadas. Las lineas colisionalmente excitadas surgen de niveles dentro de pocos
electronvolts del estado base, los cuales pueden ser excitados por colisiones con electrones térmicos. Casi
todas las lineas colisionalmente excitadas generadas de esta forma son lineas prohibidas; siendo que todos los
niveles excitados dentro de pocos electronvolts del nivel base surgen de la misma configuracién electrénica que
éste; por lo que todas las transiciones radiativas son prohibidas por las reglas de seleccién del dipolo eléctrico.
Aunque comunmente se refiere a estas lineas de emision como lineas prohibidas, una mejor designacién las

presenta como lineas colisionalmente excitadas.

La ecuacién de equilibrio estadistico para la poblacién de niveles excitados es:

Z N A1 + Ne Z NG 1 (T) + nen(Xi+1)ai+17l(T) =y Z A+ ne Z am(T) |, (2.52)

m>1 m#l m<l m#l
donde a;11,(T) es el coeficiente de recombinacion radiativo més el coeficiente de recombinacion dielectrénico,

representando asi, el niimero de recombinaciones del estado de alta ionizacién ¢ + 1 al nivel excitado [ del i6n

X.

2.7.1. Lineas de recombinacién

Las poblaciones de niveles excitados de H I, He I y He II son determinadas principalmente por los procesos
de recombinacién a niveles excitados. Las lineas de hidrégeno, que van del estado N al N’, son llamadas de

acuerdo al dltimo estado N’ y al cambio en el ntimero cudntico de energfa AN = N — N'.

Los niveles excitados de hidrogeno se precisan con dos nimeros cuanticos: N y L, siendo N>1 y 0<L<N,

llamados, niimero cuantico de energia y de momento angular, respectivamente. Las transiciones espontaneas
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estan determinadas por los coeficientes de Einstein Any, w1, los cuales tienes valores distintos de cero (en
la aproximacién dipolar) para L' = L & 1. La energfa de los niveles excitados de hidrégeno depende sélo del

numero cuantico de energia, esto es:

XH

Las ecuaciones que describen el equilibrio estadistico son:

o N-—1
neng+ans(T) + E E NN ANL NL = NNL E E ANp N'L - (2.54)
N'=N+1L'=L+1 N'=1L'=L+1

Se puede definir la matriz de cascada, Cnr, n'1/, como la probabilidad de que una transicion de NL llegue a
N’L’ mediante una transicion directa o por una o més transiciones a través de niveles intermedios. La solucién

para las ecuaciones de equilibrio se obtiene de la siguiente expresion

o N'—1 N—-1
NeNH+ g E an'(T)Cnip NL = NNL E E ANL NvL, (2.55)
N'=N L'=0 N7=1L/"=L+1

donde ny, designa la poblacién del nivel N.L como funcién de n., ng;r y la temperatura. Tomando dicha

poblacién, el coeficente de emisién para la transicion N — N’, se escribe

N-1
. hvn N hvn
JNN' = i E g NNLANL NI = nenH+04?\fz{w(T)Ta (2.56)
L=0 L'=L+1

donde /1, (T) es el coeficiente de recombinacién efectivo.

La cascada de recombinacién puede ser obtenida haciendo las suposiciones del caso A, o bien del caso B.

Para este tltimo los coeficientes de Einstein para las lineas de Lyman son cero, es decir, Ayp 15 = 0.

2.7.2. Lineas colisionalmente excitadas

Sin considerar el hidrégeno y el helio, las lineas de la mayoria de los 4&tomos o iones que se observan en el
MI son generadas por excitacién colisional desde el estado base. Dentro del gas, las colisiones con electrones
libres excitan facilmente los primeros niveles. Para estos atomos, se puede escribir la ecuacién de equilibrio

estadistico de la siguiente manera

Z nmAm,l + Ne Z nmqm,l(T) =n Z Al,m + Ne Z ql,’m(T) . (257)

m>l m#l m<l m#l
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Los indices m y I refieren una numeracion, en el cual los valores crecientes corresponden a niveles de energia
mayores. El término ¢,,; serd el coeficiente de excitacién o desexcitacién, dependiendo de los indices. El

coeficiente de desexcitacién (m > [), toma la forma:

8.629 x 1076 Q,,,,(T)
gmi(T) = : 2.58
(1) = == (2.58)

donde g,, es un peso estadistico para el nivel en el cual empieza la transicion, y Q,,;(T) nuevamente la fuerza
de colisién, dependiente sélo de la temperatura. Ahora bien, el coeficiente de excitacién (m < 1), esta dado
por:

Qm(T) = %6’}‘”’""/’”%,1@)- (2.59)

Los valores de fisica atémica requeridos para evaluar esto es tan amplia que en general se usan paquetes ya

establecidos para estudiar estas lineas, tal es el caso de jonic en IRAF.

2.8. Diagnostico de lineas

Haciendo uso de lineas emitidas se obtienen cocientes que permiten el calculo, tanto de densidades como
temperaturas electronicas de una region H II. Emplear varias lineas facilita la determinaciéon de dichos
parametros fisicos en algunos casos, ya que la intensidad de una linea puede ser afectada por diferentes
factores al ser observada desde la Tierra. Considerando una zona épticamente delgada, el cociente de lineas

se escribe de la siguiente forma:

Iy Ak B
_——_— 2.60

El cociente ng/n,, depende tnicamente de la densidad electrénica y la temperatura.

Para obtener los pardmetros fisicos de temperatura y densidad se usan siempre lineas producidas por el
mismo ion, esto nos permite eliminar el efecto producido por la distribucién de los grados de ionizacién. Por
otro lado, las abundancias quimicas se obtendran, siempre, con el ién de algiin elemento contra cualquier
linea de hidrégeno (casi siempre H3), de esta forma se obtiene la abundancia con respecto a H', que es la

presentacion mas abundante de H en estos objetos.
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2.8.1. Temperatura

La temperatura depende del cociente de lineas emitidas por los niveles que tengan energias de excitaciéon
suficientemente distintas. Algunos elementos como [O III] y [N II] suelen ser los mds usados. Considerando
una nebulosa épticamente delgada para las lineas prohibidas, el cociente podré ser obtenido de los datos

observados.
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Figura 2.1: Diagrama para los niveles de energia inferiores de [O III], todos a la configuracién base p?. Se

pueden observar las transiciones mas usadas en el visible como AA4363, 5007 y 4959.

Considerando el ion [OIII], con emisiones intensas de A\4363 del nivel 1S, y A4959 y A5007 del nivel 1D,
al suponer limite de baja densidad, cada excitacién al nivel ' Dj resulta en la emisién de un foton en \4959
6 en A5007, siendo la segunda més probable. La excitacién al nivel 1S genera un fotén en A4363 6 en A2321.
Considerando el limite de baja densidad, el cociente de lineas para [O III] se escribe de la forma:

jrasss + iasoor _ Qspap [A(S,1D) + ACSEP)| PCPD) appur (2.61)
Jrazos Qspis A('S7D) v(1D,15) ’ :
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Figura 2.2: Diagrama para los niveles de energia inferiores de [N II], todos a la configuracién base p?. En

este se observan transiciones como AA5755, 6583 y 6548 en el visible.

con
A(YDq 2 Py)v(A5007) + A(1 Do, Py )r(A4969)
A(1Dy2Py) + A(YDy 3 Py) ’

v(*P,'D) = (2.62)

AFE la diferencia de energfa entre los niveles 'Dy y 1Sy, v(*D,'S) la frecuencia entre estos niveles y €2, ,
la intensidad de colisién para que el ion pase del estado x al y. Esta ecuacién es una buena aproximacién
hasta la densidad aproximada de n. ~ 10°¢m ™3, pues a valores por encima de éste deben ser consideradas

las desexcitaciones colisionales.

Para tener una estimacion de la temperatura, deben ser considerados los valores para las variables de
intensidad de colisiéon y probabilidad de transicién. Sustituyendo los valores presentados en Lennon and

Burke (1994), la ecuacién [2.61} toma la forma:

. - 7.90 3.29><104/T
JA4959 + JA5007 e (2.63)

JA4363 1445 x 1074n, /T2’

Por lo que al suponer una densidad electrénica caracteristica, se puede obtener la temperatura. De la misma
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forma, se puede obtener una ecuacién para los cocientes de lineas representativos de cada i6én necesario, es

decir, [N II], [S II], etc.

Asumiendo una temperatura constante, se puede tener un modelo simple como primera aproximacién para
la nebulosa. Considerando los modelos de fotoinizacion en Stasifiska (1990), se tiene una relacién que permite
obtener una temperatura de baja ionizacién segin el valor de la temperatura de alta ionizacién, esto para el

oxigeno e iones de baja ionizacion:

Ton = 2430 + Tom(1.031 — Tomr /54350). (2.64)

El comportamiento de la ecuacién es evidentemente no lineal, lo que se puede apreciar mejor en la figura 2.3
Ademas se puede observar que para temperaturas bajas se espera que Torr sea menor que Ty v lo contrario

a altas temperaturas.

13000}
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=
= 11000}
=
10000}
9000 4
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Funcion identidad

8000 9000 10000 11000 12000 13000
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Figura 2.3: La linea continua representa lo valores de la temperatua de [O II], dados los valores de
la temperatura de alta ionizacién ([O III]). Se presenta una linea recta discontinua para evidenciar la no

linealidad de la ecuacién 2.64]
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2.8.2. Densidad

La densidad promedio de una nebulosa puede ser medida con el proceso de desexcitacién colisional. De
la misma forma que la temperatura, se realiza comparando dos intensidades de lineas del mismo ién, esta
vez emitidos de niveles con casi la misma energia, asi, la tasa de excitacién con respecto a los dos niveles
dependerd soélo de la intensidad de colisién. En el limite de baja densidad (n. — 0), se emite un fotén por

cada excitacién colisional.

En el limite de baja densidad, el cociente de lineas es proporcional a la probabilidad de transiciéon co-
lisional de cada nivel, y este es proporcional al peso estadistico del nivel que las emite. Para el limite de
alta densidad (n. — o0) dominan las excitaciones y desxcitaciones colisionales, es decir, las colisiones con
electrones establecen un equilibrio entre ambos estados excitados, asi el cociente entre lineas es proporcional
al peso estadistico y al cociente de probabilidades de desexcitacidén radiativas entre las lineas. Si se analiza la
dependencia del cociente de un par de lineas con la densidad, y posteriormente realizando una comparacién

con el cociente observado, es posible determinar la abundancia de la nebulosa.

2.8.3. Abundancias iénicas

Asumiendo que la temperatura y densidad de la nebulosa es homogénea, se puede calcular las abundancias

para cada ién a partir de los pardmetros obtenidos en los dos aparatados anteriores.

La intensidad observada de una linea emitida, I;, tomada a lo largo de la linea de visién de la nebulosa,

estd dada por la integral
I = /jlds = /nmeQ(T)dS, (2.65)

donde n; es la densidad de i6n responsable de la emisién, n. es la densidad electrénica y ¢; es la emisividad
de una linea a una temperatura 7T'. Para todas las lineas de recombinacién, €;(T") oc T~ con m = 1, mientras

que para lineas colisionalmente excitadas €,(T) oc T~/ 2exp(—x/kT)

Las lineas de recombinacién se presentan como lineas del ién X T~ ! excitado, ayudandonos a obtener
la abundancia del ién X ™, por lo que para determinar la abundancia iénica, sélo necesitamos que la

temperatura de la fuente sea suficiente para ionizar al elemento X+, y conocer el tamaifio de la regién de
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dicho elemento. Suponiendo que el tamano de ésta es comparable o igual al de la regiéon H II, tenemos:

Ixim  [n(XT™)n.ds  n(XT™)
Iu,  [nHT)nds — n(Ht)

(2.66)

n

Ahora bien, haciendo uso de las lineas colisionalmente excitadas emitidas por elementos pesados, se pueden

obtener las abundancias iénicas de éstos. En el limite de baja densidad, la intensidad de éstas, es:

1
I, = E/nmehuql,g(T) ds
1 8.63 x 1076 QLQ kT
= E ninehywwile x/ ds. (267)

Comunmente para obtener las abundancias iénicas se supone un esquema de dos temperaturas. En dicho
esquema se presentan temperaturas de alta y baja ionizacién. Para este trabajo se usaron lineas de [O III]

para alta ionizacién y [O II], [N II] y [S II] para baja ionizacién.

La abundancia total de un elemento serd la suma de las abundancias iénicas de éste. En general, la mayoria
de los estudios que se realizan sobre regiones H IT utilizan métodos directos para determinar las abundancias en
una nebulosa. Este método directo usa lineas colisionalmente excitadas y supone una temperatura homogénea,
es decir, no agrega correcciones por el gradiente de temperatura. Por otro lado, cuando las abundancias son
determinadas con el uso de lineas de recombinacién existe una disidencia, pues éstas son mayores en un
determinado factor. Esto se conoce como el factor de discrepancia en abundancias (ADF). Ya que no cuento
con determinaciéon de abundancias obtenidas mediante lineas de recombinacién de elementos pesados con

buena calidad, no profundizaré en este problema.






Capitulo 3

Calibracion de datos

3.1. Observaciones

Fueron obtenidos espectros de NGC 346 con el instrumento Focal Reducer Low Dispersion Spectrograph
1 (FORSLI) en el telescopio Melipal, del Gran Telescopio situado en cerro Paranal, dentro del desierto de
Atacama, Chile (Very Large Telescope, VLT). Este cuenta con un didmetro de 8.2 metros, siendo uno de los
mas grandes del mundo. El instrumento es un espectrografo de rendija larga que tiene un campo de visién

de 6.8 minutos de arco.

Es importante mencionar que el espectrografo esta disenado, entre otras cosas, para espectroscopia de
baja dispersiéon sobre un amplio rango del espectro electroméagnetico. Aunque se observan los dos primeros
ordenes, teniendo el segundo orden mayor dispersién espectral, es mas facil y eficiente (en cuanto a ntimero
de fotones) usar una rejilla de difraccién distinta y trabajar a primer orden [Kitchin, C R. (1995). Al hacer
uso de distintas rejillas de difraccion, y diferentes dngulos de incidencia, se pueden observar distintas partes
del espectro electromagnético y, (dependiendo de la rejilla) se pueden observar con diferente poder dispersivo.
Ahora bien, el uso de muchas configuraciones genera una contribucioén simultdnea de mas de un orden. De

esta forma, para evitar tener fotones de dos ordenes distintos incidiendo sobre el mismo pixel, se usan filtros.

Se usaron tres configuraciones en el espectrégrafo. La primera, que abarca longitudes de onda situadas

31
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en el azul, de 3450-5900A, fue el grisma GRIS 600B+12, con una resolucién efectiva de AX ~ \/1300 y
una dispersién de 1.18A/ pix. La siguiente configuracién consider6 el grisma 600R+14 con un filtro GG435
para longitudes de onda en el rojo, es decir, en el rango de 5350-7450A, con una resolucién efectiva de
AN ~ \/1700 y una dispersién de 1.05 A /pix. Finalmente, se utilizé el grisma 300V con un filtro GG375 con
rango en longitud de onda de 3850-8800A y resolucién efectiva de AX ~ X /700 y una dispersién de 2.61]—\/ pix,

considerado de baja dispersion.

3.2. Reduccion de datos

Los datos obtenidos de las observaciones fueron reducidos con ayuda de IRAFH Debe hacerse una resta
de bias, es decir, remover el efecto sobre la imagen de una contribucién persistente debida a pequenas
imperfecciones en la construccién del CCD. Ademaés del efecto anterior, frecuentemente se genera una senal
térmica durante la exposicién de la imagen, por lo que debe hacerse una resta de corriente oscura; para estas
observaciones no fue necesario este ultimo paso, ya que en exposiciones de una hora no habia suficientes
cuentas de electrones para ser considerado el efecto. Por ltimo, existe un mayor conteo de electrones en
algunas zonas del espectro relacionadas con la sensitividad del instrumento, por lo que se hace necesario
dividir la imagen entre un flat, en este caso sky flat, para remover las variaciones en la imagen dada la
sensitividad de los pixeles. Por otra parte, se hace una calibracién para longitud de onda y flujo observado.
Para lo primero, se utilizan lamparas de Neén, Helio o Argén, mientras que para el segundo se utilizan objetos
estandar, los cuales tienen una distribuciéon espectral de energia conocida. En el caso de estas observaciones
se utilizaron las estrellas LTT 2415, LTT 7389, LTT 7987 y EG 21 (Hamuy et al. 1992, 1994), para realizar la
calibracién de flujo. Es importante mencionar que todas las correcciones antes mencionadas fueron realizadas

por el Doctor Antonio Peimbert quién me explicé el procedimiento y la logica detras de ellas.

La imagen total obtenida para NGC346 fue dividida en 30 partes o ventanas, siendo solo tres las estudiadas
en el presente trabajo. Cada ventana estd subdividida de acuerdo a los filtros utilizados, es decir, azul, rojo

y baja dispersién. Los nueve espectros usados se presentan de la figura [3.1] a la figura [3.9]

! Image Reduction and Analysis Facility, distribuido por el Observatorio Nacional de Astronomia Optica, NOAO,

por sus siglas en inglés, en Tucson, Arizona.
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Los espectros obtenidos son analizados mediante IRAF, que cuenta con una rutina que presenta, grafi-
camente, la longitud de onda y el flujo observado. Dicha rutina se llama splot. Desplegando algin espectro
correspondiente a una de las ventanas del objeto mediante dicha rutina, se estimé, a ojo, un continuo local.
Esto permitié medir la intensidad de las lineas de emisién. El procedimiento se realizé en IRAF integrando
cada emision entre dos puntos, al inicio y al final de ésta, determinando el area bajo la curva. Los valores
obtenidos se muestran en la tabla especificamente en la cuarta, séptima y décima columna. En pocas
ocasiones se encuentran lineas muy cercanas, a las que debe realizarse una medicién diferente, esto es: se
ajusta un perfil gaussiano a cada una de ellas escogiendo manualmente el maximo en longitud de onda esta-
blecida, obteniendo asi, por separado, las intensidades correspondientes a cada una de ellas. Existen también
lineas con diferencia entre longitudes de onda tan pequena que no puede ajustarse dos perfiles gaussianos

independientes. En estos casos se mide y se presenta la suma, como es el caso de A3889 [H+He].

Una vez medido el flujo para diferentes longitudes de onda, se identificaron las lineas de emisién
con relacién a los elementos quimicos por medio de tres referencias; primero basandome en el ar-
ticulo de Peimbert(2003) sobre 30 Doradus, que presenta mediciones e identificacién para cerca de
400 lineas en una regién H II; pero cuando las lineas no aparecian en esta lista, o para estar com-
pletamente seguro de eliminar correctamente los falsos positivos, usé también los espectos atémicos
del National Institute of Standards ]y la lista de lineas atémicas presentada por Peter Van Hoof [I|
las cuales contienen cientos de miles de lineas de cientos de iones. La determinacién se presenta en

la tabla [3.1] segunda columna.

3.3. Correccion de intensidades

La informacién que podemos obtener del objeto estudiado presenta defectos por diferentes factores
debidos a los medios que recorre la luz y a como es detectada por el espectrografo. La atmobsfera

terrestre es el primer elemento que altera la informacién obtenida. El movimiento de las masas

2http://www.nist.gov/pml/data/atomspec.cfm
3http://www.pa.uky.edu/~peter/newpage/



34

CAPITULO 3. CALIBRACION DE DATOS

Tabla 3.1: Intensidades de linea para las regiones 19, 20 y 24

A Ventana 19 Ventana 20 Ventana 24
(&) Ton fO)  F)* IN)Y %err IV F(N)® I(N? %err I(A) F(\)®  I(N)Y %err I(N\)
3614 He I 0.271  0.259 0.269 30
3669 HI 1.032  0.999 15
3672 HI 0.419  0.406 20
3680 H21 0.268  0.193 0.201 30 0.662  0.691 20
3683 H 20 0.267  0.393 0.561 20 0.854  1.222 15 0.188  0.359 30
3687 H 19 0.266  0.208 0.407 30 0.755  1.206 15 0.259  0.472 20
3692 H 18 0.265  0.509 0.775 20 1.180 1.774 12 0.342  0.616 20
3698 H 17 0.264  0.943 1.280 15 1.019 1.733 12 1.062  1.404 12
3704 H 16 0.262  1.232 1.653 12 1.378  2.276 10 1.459  1.882 10
3712 H 15 0.26 1.326 1.842 12 1.557  2.674 10 1.303  1.819 10
3723 HI 0.257 1.824 1.887 12 1.773  1.842 10 1.782  1.799 8
3726 [0 17] 0.256 50.173  51.912 3 32.198 33.452 3 19.459 19.641 3
3729 [O 1I] 0.255 73.184  75.702 3 46.766 48.574 3 27.754 28.010 3
3734 H 13 0.254 1.934 2.611 10 1.299  2.893 12 1.888  2.695 8
3750 H 12 0.25 1.901 2.809 10 1.499  3.393 10 2.202  3.094 8
3771 H11 0.245  2.755 3.894 10 1.925  4.348 10 2.765  3.922 8
3798 [S IIT]+H 10 0.238  3.476 3.581 10 2.334  2.413 8 3.761  3.787 6
3820 He I 0.233  0.694 0.714 15 0.610 0.614 15
3836 H9 0.229  5.476 7.267 6 2.871  6.464 8 5.439  7.230 5
3869 [Ne III] 0.222  31.362  32.196 3 34.956 35.978 3 41.074 41.264 3
3889 HI+ Hel 0.218 17.249  17.691 4 13.441 13.819 4 17.287 17.357 3
3969 HI+ Nelll + He10.201 24.131  24.653 4 18.677 19.112 4 26.538 26.584 3
4009 He I 0.193 0.371  0.371 20
4027 He I 0.19 1.494 1.731 12 1.374  1.577 10
4069 [S II] 0.182  1.133 1.153 12 0.727  0.740 15 0.639  0.639 15
4077 [S II] 0.181  0.275 0.280 30
4102 Ho 0.176  24.282  26.508 3 21.126  25.646 4 24.135 26.091 3
4112 O 1II 0.174 2.081 2.114 10
4341 H~ 0.128 45.891  47.672 3 44.513 47.776 3 45.490 46.903 3
4363 [O 111] 0.122  5.221 5.237 8 5.640  5.646 6 7.785  7.714 5
4389 He I 0.116  0.339 0.480 20 0.371  0.511 20
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Tabla 3.1: continda
A Ventana 19 Ventana 20 Ventana 24
&) Ton F)  F)® I %err I(N) F(N)® I(A)® %err I(A) F(N)® I\ %err I(N)
4391 Ne II 0.115  0.596 0.597 20
4401 [Fe IT] + Ne I 0.112 0.186  0.186 30
4435 S1II 0.103 0.063  0.062 50
4472 He I 0.094 3.677 3.954 8 2.243  2.786 10 3.701  3.948 6
4563 Mg 1] 0.070 0.078  0.077 50 0.131  0.129 30
4607 [Fe II1] 0.059 0.187 0.184 30
4638 O1II 0.051 0.120  0.118 30
4659 [Fe II1] 0.047 0.621  0.609 15
4712 [Ar IV]+He I 0.034 0.298  0.291 30 1.736  1.699 8
4740 [Ar IV] 0.028 0.539  0.526 20 0.910  0.890 12
4770 [Fe II1] 0.021 0.192  0.187 30
4777 [Fe I1I1] 0.020 0.303  0.296 20
4861 Hp 0 100.000  98.800 2 100.000 98.800 2 100.000 98.900 2
4881 [Fe II1] -0.004 0.139  0.135 30
4922 Hel -0.013 1.038 1.149 15 0.532  0.740 20 0.915  1.054 12
4959 [O 111] -0.021 146.324 142.039 2 172.820 166.320 2 199.942 194.236 2
4987 [Fe III] -0.027  0.251 0.244 30 0.793  0.770 12
5007 [O 1I11] -0.032 430.234 416.580 2 517.805 496.819 2 607.789 589.547 2
5016 HeI -0.034 1.516  1.694 10
5196 [N 1] -0.057  1.257 1.210 12 1.291  1.230 12 2.361  2.283 8
5271 [Fe III] -0.089 0.342  0.329 20
5327 Ne I -0.091  0.175 0.167 30 0.369  0.355 20
5518 [C11I]] -0.14  0.329 0.311 20 0.295  0.275 30 0.278  0.266 20
5538 [Cl1I1] -0.144  0.243 0.230 30 0.133  0.124 40 0.279  0.266 20
5574 Ni IV -0.152 40.986  38.606 3 42.878 39.800 3 89.561 85.450 2
5585 Cull -0.154 0.184 0.171 30 0.176  0.168 30
5698 Al IIT -0.179 0.097  0.089 40
5756 [N I1] -0.191  0.210 0.196 30 0.280  0.257 30
5865 -0.214  0.245 0.227 30 0.531  0.502 15
5876 He I -0.216 11.665  10.954 5 11.358 10.499 5 11.071 10.649 4
5886 VI -0.218  2.110 1.990 10 2.107  1.920 10 4.622  4.369 6
5893 SII -0.219  1.222 1.151 12 1.297  1.182 12 2.579  2.438 7
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A Ventana 19 Ventana 20 Ventana 24
(A) Ion fY  FN® IWY %err I(A) F(A)®  I(N)Y %err I(N) F(A)*  I(AN)® %err I(\)
5912 -0.222  0.149  0.140 40 0.239  0.218 30 0.289  0.273 20
5929 N 11 -0.225 0210  0.197 30 0.144  0.131 40 0.314  0.297 20
5950 -0.228 0.148  0.139 40 0.127  0.115 40 0.307  0.290 20
6153 cn -0.261  0.263  0.243 30 0.107  0.096 40 0.483  0.454 15
6232 PI -0.273  0.442  0.406 20 0.202  0.182 30 0.770  0.722 12
6254 Ti 11 -0.277  0.442  0.406 20 0.266  0.238 30 0.670  0.628 15
6262 Cu IIT -0.278  0.167  0.153 30 0.208  0.195 30
6284 Ne IT -0.281 0279  0.256 30 0.404  0.362 20 0.599  0.561 15
6312 [S 111) -0.286  1.802  1.646 10 1.930  1.727 10 1.275  1.194 10
6319 -0.287 0.173  0.155 30 0.258  0.242 20
6326 Fe III -0.288  0.316  0.308 30 0.294  0.263 30 0.557  0.522 15
6346 SII -0.291  0.126  0.122 40 0.152  0.142 30
6353 -0.292  0.196  0.189 30 0.180  0.160 30 0.322  0.301 20
6364 [0T] -0.294 0.164  0.146 30 0.251  0.235 20
6383 Ni IIT -0.297 0.123  0.118 40 0.061  0.054 50 0.191  0.178 30
6462 C1I -0.308 0.265  0.236 30 0.371  0.346 20
6495 -0.312 0290  0.268 30 0.432  0.384 20 0.706  0.659 15
6530 -0.317  0.351  0.320 20 0.335  0.297 20 0.497  0.464 15
6548 [N 11] -0.320 3.180  2.882 8 1.727  1.530 10 1.520  1.417 10
6563 Ho -0.322 314.222 285.393 2 322.092 285.843 2 307.077 287.248 2
6574 -0.323  0.199  0.180 30 0.268  0.237 30 0.471  0.439 15
6584 [N 11] -0.324 8295  7.509 5 4.537  4.016 6 2.690  2.506 8
6600 -0.326  0.155  0.140 40 0.215  0.200 20
6678 He I -0.337  3.298  3.037 8 3.323  2.980 8 3.178  3.041 6
6717 [S 11) -0.342 15.046  13.565 4 8.194 7216 5 7.595  7.059 5
6731 [S 11) -0.343 11.192  10.088 5 5918  5.210 6 5.561  5.167 5
6825 O TI -0.354 0.562  0.493 20 1.283  1.190 10
6829 Ni T -0.355 1.345  1.209 12 0.380  0.333 20 0.892  0.827 12
6838 Ni I1T -0.356  0.149  0.134 40 0.208  0.183 30 0.296  0.275 20
6860 O Tl -0.358 0.873  0.784 15 0.882  0.774 15 1.856  1.721 8
6878 Sil -0.361  0.231  0.208 30 0.480  0.420 20 0.295  0.274 20
6908 Cr I -0.364 0228  0.204 30 0.307  0.269 20 0.538  0.499 15
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Tabla 3.1: continda
A Ventana 19 Ventana 20 Ventana 24

(A) Ion fY  FN® IWY %err I(A) F(A)®  I(N)Y %err I(N) F(A)*  I(AN)® %err I(\)
6919 Fe III -0.366  0.501 0.449 20 0.544  0.476 20 0.916  0.848 12
6936 He I -0.368  0.283 0.254 30 0.333  0.292 20 0.629  0.582 15
6945 Ne II -0.369  0.503 0.450 20 0.572  0.500 20 1.133  1.049 10
6966 Cr1II -0.371  0.107 0.095 40 0.293 0.271 20
6975 [N I1] -0.372  0.249 0.223 30 0.266  0.233 30 0.667  0.617 15
6999 -0.375  0.193 0.173 30 0.207  0.180 30 0.264 0.244 20
7008 Ne I -0.376  0.201 0.180 30 0.146  0.127 40 0.337  0.312 20
7045 Ar II -0.381  0.187 0.167 30 0.192  0.167 30 0.495  0.457 15
7065 He I -0.383  2.327 2.078 10 2.355  2.051 10 2.335  2.158 8
7136 [Ar III] -0.391  8.240 7.346 5 8.458  7.349 5 7.085  6.540 5
7156 [Fe II -0.393 0.054  0.047 50

7320 [0 11 -0.410 1.452  1.255 10 0.792  0.729 12
7325 Fe II1 -0.410 3650.174 3560.473 2 0.526  0.454 20 1.389  1.279 10
7330 [0 11 -0.411 1.097  0.948 12 0.657  0.605 15

@ ergs s~ cm ™2
b ergs s cm—2

de aire y el vapor de agua absorbiendo energia proveniente del espacio es lo que hace necesaria

la primera consideraciéon. Este tltimo se conoce como corrimiento gris y modifica la intensidad

observada de las lineas de emisiéon de una manera homogénea sobre todas las longitudes de onda

por una cantidad que cambia con el tiempo. Usando los espectros de baja dispersion se corregi las

intensidades de los espectros azul y rojo, teniendo los de baja dispersién variaciones de unos cuantos

por ciento.

La correccion se hace sobre las intensidades obtenidas en las regiones azul y roja con respecto a

los obtenidos por baja dispersion, teniendo éstos ambas regiones del espectro y variaciones de unos

cuantos por ciento, ain siendo observaciones dentro de la misma hora.

Convencionalmente los flujos absolutos, determinados por el procedimiento anterior, son presen-
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tados con respecto a las lineas de hidrégeno, el elemento mas abundante en la region, especialmente
H/, una linea de recombinacion intensa en el rango del espectro visible poco afectada por tempe-
ratura y densidad, situada en una regién intermedia del espectro con un cociente de senal a ruido
grande. Los valores absolutos de la intensidad de HS se presentan en la tabla La definicién de
EW se origina en las lineas de absorcién, por lo que las lineas de emision se representan con valores

de EW negativos.

Tabla 3.2: Flujos absolutos de HfS en las tres ventanas usadas. La tercera columna muestra los

anchos equivalentes en emision.

1

Ventana F(HB)[erg cm™2s7'A™"] EW(HpB)
19 2.25 x 1071 -162.9
20 2.54 x 1071 -44.51
24 6.62 x 10714 -158.9

El siguiente fenémeno que presenta anomalias en el espectro y por el cual debe hacercse una
correccion es la absorcion subyacente, esto es, el continio de radiacién tiene una fuerte contribucién
de las estrellas presentes en la linea de visién, tanto las que estdn ionizando, como estrellas més
frias presentes en la misma regién del espacio; esta contribucion es adicional a la del continuo de
dos fotones, de recombinacién y de frenado. Al analizar espectros provenientes de las estrellas, se
observan lineas de absorcion de hidrégeno y helio, esto se sobrepone al espectro de radiacion y
afecta tanto a los flujos observados como al ancho de las lineas de recombinacion del gas y al ancho
equivalente de éstas. Otro factor para la correccion de intensidades se presenta al considerar el polvo
inherente al MI, este fenémeno es llamado extincién y se presenta por la dispersiéon y absorcion de
la luz proveniente de las estrellas por medio del polvo. La extincién se presenta como una funcién
dependiente de la longitud de onda. El efecto mas relevante en dicha dependencia es que los fotones

de mayor longitud de onda (rojos o IR) tienen maés facilidad para ignorar a los pequenos granos
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de polvo, pero los fotones de menor longitud de onda (azules o UV), tienen més problemas para
hacer esto; la forma exacta de dicha funcién depende de los diferentes tamanos de los granos de
polvo y de la composicién del polvo interestelar. Para realizar esta tltima correccién he adoptado

la presentada en Cardelli et al (1989). La extincién como funcién de la longitud de onda se escribe:
E(\) = 10~ CHAIHNW] (3.1)

donde f(A) es tal que f(Aug) = 0, mientras que C(Hp3) es la extincién logaritmica de Hf.

Renormalizando Hf (a un valor cercano a 100, explicado méas adelante), la ecuacién para corregir

las intensidades queda de la forma:

= 10 1— I(HpB). 3.2
I(HB)  F(HB) EWN) | BVl (Hp) (3.2)

Para obtener los valores de EWg,s(\) use la relacion:
EWabs()‘) = EWabs(Hﬁ) : g()‘)a (3'3)

donde los parametros f(\) corresponde a la funcién de extincién y g(A) es el cociente entre el ancho
equivalente para la linea de Balmer o de helio seleccionada y el ancho equivalente de HS. entonces,
estos parametros fueron tomados sélo para las lineas de hidrogeno de la serie de Balmer y las lineas
de helio, es decir, se utilizarén estas lineas para realizar la correccién, pero se aplicé sobre todas
las intensidades observadas. Dichos parametros fueron tomados de Pena Guerrero et al. (2012). La
funcién de extincién se presenta en la tabla mientras que la funcién inicial g(\) se puede ver en
la tabla Por otra parte, F(\) representa el flujo observado, mientras que I(\) es la intensidad
corregida para cada longitud de onda observada, tanto el flujo como la intensidad se encuentran en

la tabla Los flujos y anchos equivalentes de Hf3 se localizan en la tabla

Por tltimo,los tres grados de libertad C(HB), EWas(HB) y I(HfS), fueron ajustados de manera

acoplada. Se adecuaron a sus valores 6ptimos, para ello fueron utilizadas intensidades teéricas de
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Tabla 3.3: Parametro g(\), empleado para la correccién subyacente en los flujos observados y que

corresponde al ancho equivalente absoluto.

Hidrégeno Helio

Linea #ﬁi(};\;) Linea #ﬁi(}ﬁ)
Ha 0.90 3820 0.108
Hy 1.05 4026 0.100
Ho 1.08 4388 0.084
H7 0.99 4471 0.179
H8 0.93 4922 0.107
H9 0.78 4009 0.100
H10 0.67 5016 0.114
H11 0.54 5048 0.115
Hi12 0.42 5876 0.138
H13 0.35 6678 0.082
H14 0.30 7281 0.032
H15 0.25

H16 0.20

H17 0.16

H18 0.13

H19 0.10

H20 0.08

H21 0.06

H22 0.05

las lineas de hidrégeno, obtenidas de Brocklehurst (1971), tomando una densidad de 10%cm =3 y una
temperatura de 10*K . Se establecié un parametro de normalizacién para la intensidad de cada linea
con respecto al valor de las lineas de la serie de Balmer (de H3 a H12, saltdindome H7 y H8, pues
estdn contaminadas, ademas lineas con longitudes mayores dentro de esta serie son muy débiles),
por lo que al no ser normalizadas con respecto a Hj, la intensidad de ésta no tiene un valor absoluto

de 100.

El criterio para valorar nuestros ajustes a los parametros desconocidos se presenté por medio de
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la distribucién estadistica x?, que viene dada por la siguiente ecuacién:

X2 . Zn: <Iobs()‘) - Iteo()\) 1 (34)

2
= Tieo(N) " %err(I(N)) /100) :
donde I,ps(A) representa la intensidad de las lineas corregida por extincion y absorcién subyacente,
mientras que I;¢,(\) denota la intensidad obtenida de la literatura, por otra parte %err[I(A] refiere

al error porcentual de la intensidad observada, y se encuentra desplegada en la tabla

El mejor ajuste se di6 al minimizar el valor de x? y los valores finales se encuentras escritos en
la tabla [3.4] Las intensidades finales y sus errores se presentan en la tabla segunda y tercera

columna de cada ventana, respectivamente.

Tabla 3.4: Grados de libertad para la correccién de intensidades por extincion, absorciéon subyacente

y normalizacién con la contribucién de la lineas de hidrégeno de la serie de Balmer y las lineas de

helio.

Ventana I(HB) EWgus(H3) CHB) x*

19 98.8 2.1 0.1 2.37

20 98.8 0.92 0.12  5.19

24 98.9 24 0.06 0.85
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Figura 3.1: Espectro correspondiente a la ventana 19 y al filtro azul. El espectro color negro representa la
ventana completa, mostrando las lineas de mayor intensidad, tales como A5007 y HS. El espectro gris muestra
una ampliacién del anterior, permitiendo observar lineas de menor intesidad, por ejemplo A\4363, utilizada

para obtener la temperatura.
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Figura 3.2: Espectro correspondiente a la ventana 19 y al filtro rojo. El espectro negro permite ver las
intensidades de lineas muy intensas como Ha, mientras que el espectro en gris es una ampliacién que permite

ver lineas méas débiles como A5517, una linea de cloro utilizada para la determinacién de densidad.
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Figura 3.3: Espectro correspondiente a la ventana 19, baja dispersién. El espectro en negro permite visualizar

las lineas mas intensas como A5007, Ha y A4959, mientras que el espectro en gris peromite ver las intensidades

mas débiles, tal es el caso de las lineas de Balmer, o A6716 y A6731, ambas lineas de azufre e indicadores de

temperatura.
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Figura 3.4: Como la figura [3.1] pero para la ventana 20.
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Figura 3.5: Como la figura [3.2] pero para la ventana 20.
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Figura 3.6: Igual que la figura pero correspondiente a la ventana 20.
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Figura 3.7: Misma descripcién que la figura para el espectro de la ventana 24.
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Capitulo 4

Abundancias quimicas

El desarrollo del principal objetivo que impulsa este trabajo requiere el calculo de los parametros
fisicos de NGC 346, para asi obtener de manera directa las abundancias idnicas y totales de la misma.
En esta rama de la astrofisica, el modelo utilizado para derivar dichos parametros, normalmente
no considera un gradiente de temperatura ni densidad sobre la nebulosa, sino sélo por zonas. Para
estudiar los gradientes en la temperatura y densidad con una estructura de ionizacién establecida,

deben considerarse procedimientos méas sofisticados.

4.1. Temperaturas y densidades

Habiendo corregido las intensidades, mostradas en la tabla el siguiente paso fue obtener la
temperatura y densidad de cada ventana en la region. Como ya se vio en el Capitulo 2, esto se hace
mediante el uso de cocientes de intensidades correspondiente a lineas tradicionalmente usadas.

En una regién H II, los elementos quimicos se encuentran distribuidos segin su grado de ioni-

zacién, en NGC 346 consideré los iones de [O II1], [C1 III] y [Ar IV] como elementos con alto grado de

ionizacién, mientras que [N II], [O II] y [S II] delimitaron los pardmetros para baja ionizacién. Para obtener
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la temperatura de baja ionizacién se utilizaron los cocientes de [O II] A\3727/A7325, [S II] A4072/A\6725, y
[N II] A(6548 + 6584)/A5755. Por otra parte para la temperatura de alta ionizacién se empleé el cociente
de intensidades correspondientes a [O III] A(4959 + 5007)/A4363. La temperatura de [O III] es méas facil de
obtener dado los pequenos errores (debajo del 10 %), mientras que la temperatura de [O II] depende del
cociente de lineas muy débiles que pueden estar contaminadas por lineas teliricas, ademas una diferencias
grande en las longitudes de onda empleadas para esta temperatura convierte un error pequeiio de C(Hf3) en
uno de mayor importancia en la temperatura. Ahora bien, otra posibilidad es usar la ecuacién que nos
relaciona estadisticamente la temperatura de [O III] con la de [O IIJ; la ventaja es que relaciona directamente
T(O III), con poca incertidumbre y pocos errores, con T(O II); la desventaja es que se encuentra delimitada
por modelos simples, cuando la realidad puede ser mas compleja. Por lo anterior la temperatura de baja ioni-
zacion fue obtenida con la temperatura de [O II] calculada mediante la ecuacién y después promediada
con la temperatura de [O II], sacada del cociente de lineas A(3726 + 3729)/(7320 4 7330) para la ventana 20
y 24, mientra que para la ventana 20 se empleo la obtenida para [N II], pues no logré medir la intensidad de

las lineas que corresponden a [O II].

La densidad de particulas se puede obtener mediante los cocientes de intesidades siguientes: [Cl III]
A(5517)/(5537), [S II] A(6716)/(6731) y [O II] A(3726)/(3729). La incertidumbre de [Cl III] estd por arriba
del 25%, lo que no resulta conveniente al momento de obtener las abundancias, por lo que consideré una
densidad para alta y baja ionizacién estimada con los cocientes de azufre y oxigeno. Desafortunadamente
ambas densidades representan las partes del gas con baja ionizacién; de cualquier modo esto no perjudica
mis datos ya que, para ningin ion observado en la zona de alta ionizacién, la determinacién de abundancias
s6lo se ve afectada por densidades mayores a 20000 particulas/cm=3. Tanto las densidades como tempera-
turas adoptadas se muestran en la tabla Estas fueron obtenidas mediante un proceso iterativo usando
la rutina temden de IRAF (version 2.16), donde la tarea deriva un valor de la temperatura electrénica dada
una densidad electrénica, o una densidad electrénica dando una temperatura. Esto lo hace resolviendo las
ecuaciones para un atomo de cinco niveles, es decir, un modelo que busca la distribucién de las poblaciones
entre los cinco niveles de menor energia de los iones con 6, 7, 8, 14, 15 o 16 electrones. Se dié una densidad
inicial de 10? particulas/cm =3, tipico para regiones H II. Se repitié la rutina hasta converger a los valores

finales. Dicha rutina utiliza las referencias de IRAF para datos atémicos. Estas se pueden consultar en la
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librerfa stsdas (versién 3.17), mediante la rutina at_data. La tabla[d.2] muestra los datos atémicos que utiliza

IRAF.

Tabla 4.1: Temperatura (7;) y densidad de particulas (n.) para las tres ventanas utilizadas en NGC
346. Las temperaturas presentadas son de alta y baja inozacién, mientras que la densidad adoptada

fue la misma para ambos grados de ionizacion.

Temperatura [K] Densidad [em ™3]
Ventana Alta ionizacién Baja ionizacién
O 111 O Tlps / N1pps O Iloa O Iy om
19 126354308 1338673221 125194174 1295311900 45420
20 121864268 123364733 122624156 122991909 40420
24 128734219 126894867  12653+122 1267141004 45420

La diferencia de temperatura de alta y baja ionizaciéon para una misma ventana, como se puede apreciar en
la tabla se debe principalmente a mi medicién de la intensidad en las lineas. Se puede ver como coinciden

segiin su barra de error en la gréfica

4.2. Abundancias ionicas

Las abundancias i6nicas se obtienen a partir de la intensidad observada de su linea de emision y de la
emisividad, que representa la emisién por unidad de volumen (e = 47j), que es una funcién que cambia
exponencialmente con la temperatura y linealmente con la densidad en el caso de las lineas colisionalmente
excitadas. Dicha emisividad fue calculada con la tarea ionic de IRAF (versién 2.16). Esta rutina calcula las
poblaciones en los diferentes niveles energéticos, las densidades criticas y las emisividades de linea para una
nebulosa dada una temperatura y una densidad. Para lo anterior, ionic utiliza la aproximacién de N-niveles

atémicos. De la misma forma, esta rutina utiliza la base de datos atémicos de IRAF.

Convencionalmente se presentan las abundancias iénicas con respecto a H'. Para obtener la abundancia
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Tabla 4.2: Datos atémicos utilizados en las rutinas de IRAF: jonic y temden.

Ion Probabilidades de transicién Fuerzas colisionales
N+ Wiese et al.(1996)], |Galavis et al.(1997) Tayal(2011)

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

0% Wiese et al.(1996) Aggarwal & Keenan(1999)
Ne™ Badnell et al. (2006) Galavis et al.(1995)
St Mendoza & Zeippen(1982) Tayal & Zatsarinny(2010)
12+ Mendoza(1983) Butler & Zeippen(1989)
Ar?t Mendoza(1983) Galavis et al.(1995)
Ar3t Mendoza(1983) Zeippen et al. (1987)

iénica de un elemento X1, siendo el grado de ionizacién m, se utiliza la siguiente ecuacién:

n(XHm) I(N) €(HB)
W) IH) () )
Para varias lineas;
n(H*) I(HB) 32 e(Mi)’ '

donde las intensidades utilizadas son las descritas en la tabla Las emisividades, tanto e();) como e(Hp3),
son arrojadas directamente por ionic. Las abundancias de alta y baja ionizacién se presentan en la tabla
La manera estdndar de presentar las abundancias es log[X/n(H™')] + 12, como se ve en la tabla antes

mencionada.

Para obtener la abundancia de helio, se ejecuté el codigo de fortran HELIO14, una evolucién del programa

presentado en Peimbert et al. (2012) para agregar la nueva fisica atémica del helio [Porter, R., Ferland, G.||

[Storey, P. y Detisch M. (2013)]. Los pardametros de entrada son las intensidades de lineas de recombinacién

de helio, mostradas en la tabla la temperatura de OF y O*+, y la densidades electrénicas de la tabla

1] Las abundancias obtenidas se presentan en la tabla [£.3]
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Figura 4.1: Comparacién de las temperaturas de alta y baja ionizacién para las tres ventanas usadas. Se
puede notar que la temperatura de baja ionizaciéon determinada por los modelos esta dentro de las barras de

error de la temperatura de baja ionizacién determinada directamente.

4.3. Abundancias totales

La abundancia total de un elemento particular se obtiene sumando las abundancias iénicas de todos
sus iones presentes en la nebulosa. Dado lo anterior, no todos los iones son observados. Algunos iones no
producen lineas colisionalmente excitadas, algunos producen lineas en diferentes rangos espectrales, las lineas
que producen otros, pueden ser muy débiles o estar contaminadas por alguna otra caracteristica del espectro
observado. Se hace necesario considerar la contribucién que tienen los iones que no pueden ser observados

mediante un factor de correccién de ionizacién (ICF). Inicialmente estos factores de correccién consideraban
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Tabla 4.3: Abundancias idnicas correspondientes a los elementos de baja y alta ionizacién. Se pre-

sentan en unidades de log[X/n(HT)] + 12.

Abundancia

I6n Ventana 19 Ventana 20 Ventana 24

He™ 10.898+0.014 10.867+£0.015 10.89740.012
N+ 5.92+0.10 5.71£0.10 5.52+0.08
ot 7.244+0.16 7.131+0.16 6.85+0.09
ot 7.85£0.03 7.98£0.03 7.98+0.02
Net+ 7.14+0.04 7.254+0.03 7.22£0.03
St+ 6.21+0.04 6.29+0.04 6.05+0.03
ArtT 5.62+0.02 5.65+0.02 5.556+0.02
Ardt 4.82+0.02 4.99+0.02
Crt+ 4.25+0.06 4.15+0.03 4.22+0.02

St 5.47%0.10 5.25%0.09 5.21£0.08

potenciales de ionizaciéon similares, pero un estudio mas cuidadoso debe considerar que la estructura de
ionizacién no depende sélo de estos potenciales. Dada la distribuciéon quimica de la regiéon inmersa en la
PNM, esperamos que las abundancias totales se mantuvieran iguales, sin embargo, no resulta extrano tener
una pequena variacién en las abundancias i6nicas obtenidas, puesto que no estamos observando la misma

regién, y las condiciones de ionizacién de gases iguales pueden ser distintas en cada ventana.

Para obtener la abundancia total de oxigeno basta con sumar la abundancia de OF y O, pues al no
presentarse lineas de He™ ™, esto implica la ausencia de O3*, ya que el potencial de ionizacién de He™ (54.4
eV) y Ot (54.9 eV) son similares (Peimbert M. & Costero R. 1969). Del mismo modo, el potencial de
ionizaciéon de O° (13.61 eV) es similar al potencial de ionizacién de H°(13.59 V), por lo que se mantendra

completamente ionizado, no habiendo una contribucién de O°. Dado lo anterior, la ecuacién para el ICF de
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oxigeno nos da un valor de 1, asi, la abundancia total de oxigeno queda:

n(0) _ n(OT+) 4+ n(OT)
n(H) n(H*)

(4.3)

Para la abundancia total de nitrégeno con respecto al hidrégeno solo cuento con N+, por lo que debe usarse

un ICF, presentado en Peimbert & Costero (1969), para considerar la contribucién de N*+.

n(N) n(Nt)  [n(OT*) +n(OT)] n(NT)
wan ~ PO = T onwar -y

El ICF se aproxima con las abundancias iénicas de oxigeno, ya que el potencial de ionizacién de N* es

parecido al de O,

El ne6n puede ser obtenido mediante un ICF que considere una aportaciéon de Net. Ya que la estructura de
ionizacién del neén es similar a la del oxigeno, como se presenta en Pérez-Montero et al. (2007), la expresién

para la abundancia total de neén queda:

n(Ne) _ [CF(Net) n(Ne™™)  [n(O*F) + n(OF)] n(Net™)

n(H) n(HT) n(O*+) n(HT) -~ (45)

La abundancia total de azufre se calcula a partir de los iones encontrados, es decir, ST y ST+. Dado que
la energfa de ionizacién de ST+ a S3* es de 35 eV (igual que de OF a O ), sabemos que en este objeto
hay S3+, sin embargo la proporcién no es igual a la de O+ porque la recombinacién del S es méas rapida.
Stasinska (1978) realizé una serie de modelos de fotoionizacién de regiones H II donde obtuvo que hay una

contribucién de S3%, asi, se hace indispensable un ICF que considere su aportacién. De lo anterior:

1/3

n(S n(STT) + n(St n(Ot Bl n(St) £ (ST
iy~ 1R 59 M - [1_ (o7 +t077) ] S o)

Para obtener la abundancia total de argén debemos considerar el ArT. Tomamos la ecuacién para el ICF

de Pérez-Montero et al. (2007):

n(Ar)
n(H)

— ICF(AP" + Art™) n(ArT) + n(Ar™Y) [ 0.006

siendo w = n(0OT1)/n(OT) 4+ n(O™).

Por tltimo, del cloro solo se obtuvo la abundancia iénica de C1*t+, para lo que una mejor consideracién

hace necesario emplear un ICF que tome en cuenta las lineas de Cl1T y C13* que no son observadas. Tomado
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de Delgado-Inglada et al. (2014), la abundancia considera un ICF con respecto a OT y la ecuacién del cloro

total con respecto al hidrégeno queda:

— ICF(CITH) ["T(l(cfl:))] = ICF(CITH/0™) {nﬁ(gf)} {"T(f;;)} = [4.162—4.1622u°2"] Liw’m} ,

(4.8)

n(Cl)
n(H)

donde w es la misma que para el argon.

La abundancia total de cada elemento se determin6 sumando las abundancias iénicas de dicho elemento
en la nebulosa multiplicando por el ICF correspondiente, agregando asi, la contribucién de las abundancias
pertenecientes a iones que no pudieron ser observados. Ambas determinaciones se presentan en la tabla
Para el helio, la abundancia total, de manera formal, debe considerar la contribucién de He® y Het*. Sin
embargo, la linea més intensa de Het™ es equivalente a Paschen alfa, para la transicién de n=3 a n=4, es
decir, A\4686, que no fue observada, de esto se infiere que de estar presente, la abundancia de este i6n seria
minima. Ahora bien, teniendo un objeto ionizante suficientemente caliente se puede establecer que teniendo
més del 70 % de Ot no habra una aportacién significativa de He?. En realidad, existe una pequefia porcién
de helio neutro dentro de la zona ionizada que no tendré una contribucién importante, asi mismo, existe una
pequena porcién de hidréogeno neutro dentro de la zona ionizada, siendo ambas de aproximadamente la misma
magnitud. Dado lo anterior, el factor de correccién de ionizacién adoptado es ICF(He' 4+ He™ ™) = 1.00. La

abundancia total de helio se presenta en la tabla [4.4]



4.3. ABUNDANCIAS TOTALES

95

Tabla 4.4: ICFs adoptados para cada elemento, que al final fueron utilizados para la determinacién

de abundancias totales, también expuestas aqui.

Ventana 19 Ventana 20 Ventana 24
Elemento ICF AbundanciaH ICF AbundanciaH ICF AbundanciaH
He 1.00 10.898+0.014 1.00 10.867+0.015 1.00 10.897+0.012
1.00 7.9540.04 1.00 8.03+0.03 1.00 8.0140.02
5.09+0.06 6.63£0.15 7.93+0.07 6.61+0.15 14.324+0.08 6.67+0.13
Ne 1.2440.01 7.244+0.08 1.1440.01 7.3040.08 1.07540.006 7.2640.06
S 1.003+0.001 6.2940.09 1.001+£0.001 6.331+0.09 1.000+£0.001 6.1140.08
Ar 1.030+0.002 5.72+0.08 1.021£0.001 5.7940.08 1.0394+0.003  5.73+0.07
Cl 1.4540.02 4.41+0.12 1.5840.03 4.35+0.11 1.79+0.03 4.47+0.09

“en log[X/n(H™1)] + 12






Capitulo 5

Comparacion de abundancias quimicas

Como parte de este estudio es importante realizar una comparacion con diferentes trabajos para NGC
346, asi como otras regiones HII en la PNM. Empezando con las tres ventanas empleadas, se establecié un
promedio de las abundancias totales. Ya que no todas las ventanas cuentan con la misma calidad, en cuanto a
la determinaciéon y errores de abundancias se refiere, el valor presentado viene dado por un promedio pesado,
donde el 50 % de la estimacion lo establece la ventana 20, el 30 % la ventana 24 y el 20 % restante la ventana
19. De esta forma, el resultado adoptado se presenta en la tabla donde ademas se comparan los valores

de otros trabajos en la misma region.

Las abundancias para los diferentes trabajos presentados en la tabla fueron determinadas segun los
criterios de cada autor. Para la comparaciéon con mis resultados estoy utilizando la determinaciéon simple
presentada en sus trabajos. Es importante comprender que el estudio de las abundancias en regiones HII
nos ayuda a tener un mejor entendimiento de la evolucién quimica de las galaxias. Para tener una mejor
aproximacién de esto, es importante hacer estudios cuidadosos de estas regiones, es decir, al momento de
determinar las abundancias se hace necesario el uso de consideraciones mas sofisticadas, como inhomoge-
neidades de temperatura, inhomogeneidades de densidad o correccién de la abundancias de oxigeno por la

deplecién en los granos de polvo, consideraciones que no son tomadas en este trabajo.

Como ya mencioné en el capitulo tres, las condiciones fisicas las determiné dando los valores para cocientes
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Tabla 5.1: Abundancias totales correspondientes al promedio de las tres ventanas empleadas. Por
otra parte, se presentan las abundancias para el mismo objeto obtenidas en Peimbert et al. (2000),

Aller (1979) y en Dufour & Harlow (1977).

FElemento Este trabajo Peimbert et al. Aller Dufour & Harlow

He 10.882+0.014  10.90040.004 . 10.93
8.01£0.03 8.07+0.04 8.09 8.06
6.63+0.09 6.4440.06 6.45 6.56

Ne 7.2840.05 7.22£0.06 7.60 7.33

S 6.26£0.05 6.50+0.10 6.25 6.43

Ar 5.76£0.05 5.74£0.10 5.85

Cl 4.40+£0.07

de distintas intensidades de linea en la tarea de IRAF, temden (versién 2.16). De forma muy similar, en
Peimbert et al. (2000) se obtuvieron los pardmetros fisicos con IRAF. Siguiendo de esta forma lo presentado

en Shaw y Dufour (1995).

Se puede observar que las abundancias obtenidas en este trabajo se encuentran muy cerca de las presentadas
por otros autores, asumiendo condiciones muy similares. Refrendando que dentro de las distintas ventanas
estudiadas aqui, existe una discrepancia que puede ser adjudicada a las diferentes temperaturas obtenidas

para cada ventada.

En estudios convencionales del MI se espera que las regiones HII sean quimicamente homogéneas, pero al
estudiarse distintas zonas se observan diferentes grados de ionizacion, esto es: la abundancia iénica de algin
elemento no es igual en dos partes distintas de la misma regiéon. Sin embargo, se espera que la abundancia
total de dicho elemento si lo sea. Esto mismo observamos en las tres diferentes ventanas del objeto que se

estudid, obteniendo abundancias iénicas diferentes segiin la zona que analizamos.
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5.1. Abundancias quimicas en diferentes objetos

En la PNM se espera que no haya un gradiente de composiciéon quimica grande, pues se espera que en
galaxias de baja masa la formacion estelar no esté tan estratificada, y el gas pueda moverse de manera libre
de las partes internas a las partes externas de las galaxias. Es asi que se toma el trabajo de Pena-Guerrero
(2012) que contiene el estudio de dos regiones HIT en la misma: NGC456 y NGC460, siendo la primera una
de las regiones mas brillantes de la galaxia. Dado lo anterior, es valido presentar un promedio de abundancias
en la PNM. Aqui, se usa el estudio hecho por Dufour (1984). La tabla muestra una comparaciéon entre

mis abundancias, y las obtenidas en Pena-Guerrero (2012) y Dufour (1984).

Tabla 5.2: Abundancias totales correspondientes al promedio de las tres ventanas empleadas, las
abundancias de NGC 456 y NGC 460 presentadas en Pefia-Guerrero et al. (2012), y para la Pequena

Nube de Magallanes en Dufour (1984).

Elemento NGC 346 NGC 456 NGC 460 <SMC>
Este trabajo Pena-Guerrero et al. Pena-Guerrero et al. Dufour

He 10.88240.014 10.923+0.008 10.935+0.014 10.903+0.015

8.01+0.03 8.09+0.02 8.06+0.04 8.02+0.08

6.63£0.09 6.67+0.03 6.60+0.06 6.46+0.12
Ne 7.2840.05 7.261+0.03 7.30+0.06 7.2240.12
S 6.26+0.05 6.45+0.06 6.50+0.09 6.49+0.14
Ar 5.76+0.05 5.77+0.06 5.86+0.12 5.78+0.12
Cl 4.4040.07 4.534+0.06 e 4.70:

Como puede notarse, los resultados para NGC 346 no difieren mucho de los obtenidos para otras regiones
H II de la PNM presentadas por otros autores, cumpliendo como se esperaba con la premisa de un gradiente
de abundancias bajo para una galaxia pequena. Aun asi, la diferencia que aun se observa puede tener varias
razones, desde diferencias con la fisica atomica utilizada por los distintos autores, hasta diferencias reales en

la evolucién de las regiones HII.
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5.2. Helio primordial

La abundancia quimica por masa de una especie quimica i, para un elemento X, esta dada por la ecuacién:

X; = . (5.1)

De acuerdo con la definicién, se cumple que:

> oXi=1, (5.2)

donde n representa el nimero total de especies quimicas. Comunmente se usa X, Y y Z indicando la abundan-
cia por masa de hidrégeno, helio y metales (elementos méas pesados que hidrégeno y helio), respectivamente.
La materia bariénica del universo estd hecha en un 73 % de hidrégeno, 25% de helio y una fraccién muy
pequena de metales. La composcion quimica primordial por masa, esto es, tres minutos después del Bing

Bang es aproximadamente 76 % hidrégeno, 24 % helio y cero por ciento elementos pesados B

El resultado de la nucleosintesis primordial, asi como los fotones de la radiaciéon de fondo de microondas, son
el vestigio de la evolucién del universo, cuyas observaciones demuestran el modelo estdndar cosmoldgico. En
la teoria estandar del Big Bang (SBB, por sus siglas en inglés), las abundancias de elementos como deuterio,
helio o litio dependen sélo de un pardmetro cosmolégico, la relacion del niimero de bariones a fotones. Una
prueba importante de esta teoria es que, para un valor de dicho parametro, las abundancias de los elementos
antes mencionados, coincidan con las abundancias observadas. La determinacion del deuterio y la estimacién
de Yp, dan mayor fortaleza al SBB y otros parametros cosmoldgicos. Asi como esto, existen otros aspectos
importantes en el andlisis de la emisién de helio, por lo que en este trabajo se estima un valor de helio

primordial.

Para determinar el valor de Yp, en NGC 346, es necesario obtener la fraccién de masa de las abundancias
de helio presentadas en la tabla [f.4] Asi mismo, se estimé la fraccién de masa de las abundancias de helio

obtenidas en diferentes trabajos. El resultado se presenta en la tabla

Asumiendo que la evolucion quimica del oxigeno es proporconal a la del helio, es decir, AY/AZp = cte.,

LChemical Evolution of Galaxies, Matteucci.
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Tabla 5.3: Fraccién de masa de helio y oxigeno en NGC 346, NGC 456, NGC 6822 y 30 Doradus.

Elemento NGC 346 NGC 346 NGC 456 NGC 6822 30 Doradus

Este trabajo Peimbert et al. (2002) Pefia-Guerrero et al. (2012) Peimbert et al. (2005) Peimbert (2003)

Y 0.236+0.005 0.240+0.001 0.247+0.004 0.243+0.005 0.250+0.002
Z0o 0.001244+0.00008 0.00196+0.00028 0.00255+0.00030 0.00338+0.00047 0.00493+0.00058
se obtiene:
AY
Y=Yp+——Z7 5.3
P AZO O ( )

donde Zp representa la abundancia de oxigeno por masa, se puede derivar el helio primordial mediante una
regresion lineal. En la figura [5.1] se muestra la grafica resultante de dicho proceso estadistico. Como se ve
en la ecuacion que corresponde a la ecuacién de una recta, con la pendiente se obtiene la relaciéon del
cambio en la fraccién de masa de helio con respecto al cambio en la del oxigeno, es decir, se obtiene AY/AZp,

mientras que la ordenada al origen dicta el valor de Yp. Ambos valores se presentan en la tabla[5.3]

Figura 5.1: Regresion lineal para obtener el valor de Yp, usando los valores de la tabla El punto negro

representa al valor que obtuve en este trabajo.
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Una tabla y grafica comparativa da una mejor evidencia del resultado que se obtuvo. La tabla y la
grafica muestra los resultados de helio primordial y el cociente AY/AZy para ocho diferentes trabajos,

siendo el mads reciente Izotov et al. (2014).

Tabla 5.4: Helio primordial correspondiente a diferentes trabajos.

AY
Yp ANZo

Peimbert et al. (1976) 0.228 £0.014 27+1.0
Olive et al. (1994) 0.232 £ 0.005 13.1£3.3
Izotov et al. (1998) 0.244 £+ 0.002 3.7+ 1.6
Luridiana et al. (2003) 0.2391 + 0.0020 3.5£0.9
Fukugita et al. (2006) 0.250 4 0.004 1+1

Peimbert et al. (2007)  0.2523 + 0.0027 3.3+£0.7

Aver et al. (2011) 0.2465 £0.0134 16.33 £19.16
Izotov et al. (2014) 0.2551 £0.0022 1.344 £1.273
Este trabajo (2016) 0.234 +£0.005 3.512+1.012

En la tabla se puede ver que mi estimaciéon de Yp es similar a las determinaciones mas antiguas
de Peimbert et al. (1976) y Olive et al. (1994). Para el primero, se emplean observaciones del observatorio
interamericano del cerro Tololo en Chile, que pertenecen a NGC 346 y NGC 456. Para el segundo se usan

observaciones de 41 regiones H II. En ambos se hace una determinacién similar a la presentada en esta tesis.

Por otra parte, en un trabajo mas reciente (Luridiana et al. 2003), se estudia el efecto de la excitacién
colisional en lineas de Balmer para la estimacién de la abundancia de helio, teniendo asi, efectos importantes
en la determinacién de Yp. Realizan una regresién lineal con cinco regiones H II extragalacticas de baja
metalicidad. Como se aprecia en la tabla [5.4 mi determinacién coincide con la presentada en el articulo

mencionado.

Una determinacién més reciente (Aver et al. 2011), presenta un valor estimado con un método semejante

al que yo empleé. Hace un andlisis de regiones H II de baja metalicidad en galaxias pequenas, utilizando
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Figura 5.2: Valores de la tabla Este grafico permite visualizar que valores de Y}, coinciden segtin su
barra de error. Ademads de la relacién con AA—ZZ, para la cual no existe una correlacién que nos arroge mas

resultados.
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técnicas Monte Carlo, que han sido eficientes para una buena determinaciéon de pardametros fisicos, teniendo

asi, una mejor estimacién de Yp, sin embargo, mi valor se encuentra alejado de éste.

En Izotov et al. (2014) hacen una inclusién de la linea de Hel A10830, para tener una mejor dispersién de
los puntos, haciendo la relacién Y-Zp maés ajustada. Asi mismo, excluyen las lineas de A3889 y A7065 por
la contaminacién de la linea de hidrogeno H8 A3889, y por la incerteza de la medicién al ser una linea débil,
respectivamente, obteniendo un mejor resultado que el presentado en Izotov et al. (1998). En el trabajo de
Fukugita & Kawasaki (2006) se estimé el valor de Yp mediante la regresién de 30 regién HII, mientras que
en Peimbert et al. (2007) se obtuvo mediante el andlisis de 13 dreas de NGC 346, estimando asi, un valor de

Yp para la nube menor de Magallanes.






Capitulo 6

Conclusiones

En el presente trabajo se obtuvieron las abundancias quimicas del objeto NCG 346, mediante una deter-
minacion directa. Para esto, se presenta un marco tedrico en el capitulo dos que me ayudo a entender las
bases de mi proyecto. Asi mismo, se presentan, en el capitulo tres y cuatro, las herramientas que ayudaron

a la determinacién de las abundancias totales.

Posteriormente, se busco un valor de helio primordial. Como se puede notar en el capitulo cinco, los
resultados més recientes toman criterios mas refinados para la determinaciéon de éste. Aun existiendo una
serie de métodos y consideraciones que yo no he tomado, mi estimacién de Yp toma un valor similar a los
publicados en Peimbert et al. (1976), Olive et al. (1994), Izotov et al. (1998), Luridiana et al. (2003), Fukugita

et al. (2006), Peimbert et al. (2007), Aver et al. (2011) e Izotov et al. (2014).

Puede obtenerse una mejor determinacion de las abundancias presentadas en esta tesis usando las treinta
ventanas que se obtuvieron, de las cuales, ya mencioné, sélo trabajé tres, asi como realizar una mejor mediciéon
de las lineas de emisién. Por otra parte, deben incluirse métodos que consoliden mas los modelos con la
realidad, por ejemplo, inhomogeneidades de temperatura o la deplecion del oxigeno en los granos de polvo.

Esto, ademas, mejorard a la estimacion de Yp.

Este es un trabajo dentro de una lista larga que pretenden obtener una buena determinaciéon de helio

primordial. Siempre se busca estimar Yp con los telescopios mas grandes disponibles, por lo que la llegada

65
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de una nueva generacion de telescopios (20m y 30m) establecerd una nueva generacién de determinaciones
de helio primordial. Estos trabajos continuaran hasta llegar a un consenso en el error de 0.0020 — 0.0025, en

lo respectivo a Yp, y 1 en AY/AZp.
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