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Resumen

El estudio de regiones fotoionizadas (nebulosas planetarias y regiones H1I) en el
medio interestelar es de suma importancia para entender el comportamiento de la
materia en condiciones de baja densidad en un medio banado por radiacion.

Las nebulosas planetarias son el resultado de la evolucion de estrellas de masa baja
e intermedia que han llegado al final de su vida. La determinacién de abundancias
quimicas en estos objetos es trascendental para entender los procesos de nucleosintesis
y evolucion estelar, asi como para entender la evolucién quimica de la Galaxia.

Los estudios observacionales de nebulosas planetarias han permitido determinar su
composicién quimica gracias a calculos de abundancias cada vez mas precisos, apoyados
en instrumentos de ultima generacion y datos atomicos cada vez maés robustos. No
obstante, varios problemas abiertos prevalecen en este campo de estudio, siendo uno
de los méas importantes el de la discrepancia de abundancias quimicas obtenidas con
lineas de recombinacién de elementos pesados y lineas de excitacién colisional.

Existen distintos escenarios propuestos para explicar el problema de la discrepancia
de abundancias, como la presencia de inhomogeneidades, ya sea en temperatura, den-
sidad, o composicién quimica. Estudios recientes han mostrado el valor de contar con
datos de la resolucién més alta posible (espectral y/o espacial) pues estos, ademds de
permitir un cdlculo preciso de las abundancias quimicas, también brindan la posibili-
dad de determinar parametros fisicos como la temperatura y densidad electrénicas por
medio de lineas de recombinacion de elementos pesados.

En esta tesis he trabajado con datos inéditos de la nebulosa planetaria M 2-36,
tomados con el Ultraviolet and Visual Echelle Spectrograph (UVES), del Very Large
Telescope (VLT), llevando a cabo un andlisis desde el proceso de reduccién de da-
tos hasta la determinacién de abundancias quimicas. Gracias a la profundidad de las
observaciones se identificaron mas de 400 lineas de emision; a partir de las mismas
fue posible estimar la temperatura y densidad electréonicas de este objeto mediante una
variedad de diagnésticos: cocientes de lineas de excitacién colisional, de lineas de recom-
binacién, y la discontinuidad de Balmer de H*. Se calcularon las abundancias iénicas
de una variedad de especies de elementos pesados con lineas de excitacion colisional,
incluyendo Kr3* y Xe3*, producidos por el proceso-s (captura de neutrones lenta).
La alta resolucién espectral permitié resolver completamente el multiplete V1 de O11,




sin contaminacion de otras lineas, y obtener un nuevo valor para el ADF de oxigeno
(ADF(O™1) = 6.76 £ 0.50)) con barras de error reducidas. Asimismo, se obtuvieron las
abundancias de He, C, N, O, Ne, S, Cl, Ar, Kr, y Xe.

Debido a que el origen del ADF se ha relacionado a la presencia de inhomogeneidades
en nebulosas planetarias, se discute el impacto de las mismas, que pueden ser quimicas,
térmicas o de densidad. En particular, se encuentra que la relacién T ([O111])> Te(H1)
> Te(He1) > T.(O11), que ha sido verificada en mdas de 50 nebulosas planetarias, no es
véalida en M 2-36. Apliqué el formalismo de 2 de Peimbert (1967) con el fin de estimar
el impacto de las inhomogeneidades de temperatura. Gracias a estas determinaciones
y al cdlculo de condiciones fisicas y abundancias quimicas concluyo que M 2-36 es una
nebulosa planetaria quimicamente inhomogénea, debido a que los valores de t> obtenidos
a partir de He™, O, y la discontinuidad de Balmer de H™, son irreconciliables, al
igual que las temperaturas de [O111], H1, He1y O11.

Para profundizar en la estructura de M 2-36, construi modelos de fotoionizacién ad
hoc utilizando el cédigo CLOUDY, consistentes en dos o tres fases con diferentes carac-
teristicas fisicas y quimicas. La salida de los modelos se contrastd con las observaciones,
tomando como referencia cocientes de lineas sensibles a la temperatura y densidad, in-
cluyendo aquellos de lineas de recombinacién de He1 y O11, ademéas de la emision de
lineas mas brillantes. Los modelos de tres fases reproducen satisfactoriamente la emi-
sién de M 2-36, a diferencia de los modelos de dos fases, lo que es una consecuencia de
que en este objeto no se cumpla la relacién de temperaturas mencionada anteriormente.

Los resultados nos llevan a concluir que M 2-36, adema&s de ser quimicamente inho-
mogénea, es consistente con una estructura de tres (o méas fases) que contribuyen a la
emisién del gas y al ADF. Esto demuestra el valor de analizar objetos de ADF conocido
con la resolucién mas alta posible, y de considerar un amplio rango de diagnésticos de
temperatura y densidad, que incluya cocientes de lineas de recombinacién de elementos
pesados.
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Capitulo 1

Introducciéon

1.1. Las nebulosas planetarias

Las nebulosas planetarias son nebulosas de emision, nubes de gas y polvo, y son
uno de los componentes del medio interestelar. La segunda parte de su nombre, sin
embargo, es ajena a su naturaleza fisica.

El astrénomo francés Charles Messier tiene el crédito de ser el primer cientifico
en observar una nebulosa planetaria, misma que clasificaria como el objeto 27 de su
catdlogo: Messier 27 (Kwok, 2000), hoy en dia también conocida como NGC 6853, o la
Nebulosa de la Mancuerna, en la constelacién de Vulpecula. A pesar del descubrimiento,
Messier no reconoceria la naturaleza fisica de este tipo de objetos.

William Herschel describiria a una de ellas como una nebulosa curiosa, no sé de qué
otra forma llamarla, con una forma ovalada casi circular [...] su brillo no cambia con
los aumentos, como si fuera de naturaleza planetaria, pero del tipo estelar; mas tarde, él
mismo utilizaria el término nebulosa planetaria en una carta a Jerome Lalande escrita
en 1785 (Hoskin, 2014), y desde entonces ese nombre ha permanecido, confundiendo a
profesionales y aficionados de la astronomia.

La naturaleza fisica de las nebulosas planetarias se comprenderia hasta mediados del
siglo XIX, cuando el desarrollo de la espectroscopia astronémica hizo posible identificar
lineas de emisién de elementos pesados en sus espectros, incluyendo el descubrimiento
de la linea de 5007 A de [O11], la cual se propuso que tendria su origen en la emisién
de un elemento previamente desconocido, el famoso 'nebulio’ (Huggins y Miller, 1864),
aunque mas tarde quedaria claro que era oxigeno en condiciones muy particulares.

En el siglo XX, el desarrollo de la teoria cudntica permitié estudiar a mayor profun-
didad los espectros de emision de las nebulosas planetarias, revelando que su naturaleza
consiste en un gas caliente con densidades extremadamente bajas (Bowen, 1927). Estas
condiciones, imposibles de recrear en los laboratorios terrestres, son responsables de la
peculiar emisién de estos objetos.
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1.2. Caracteristicas fisicas

Una nebulosa planetaria consiste en una envoltura de gas ionizado y polvo intereste-
lar, que ha sido expulsada en el pasado reciente por su estrella central. Tipicamente se
encuentran aisladas, y suelen presentar cierto grado de simetria. La envolvente ha sido
expulsada debido a fendmenos de pérdida de masa de su estrella progenitora, ocurridos
durante las etapas tardias de evolucién que involucran vientos estelares y pulsaciones.

Las caracteristicas generales sobre los procesos fisicos y quimicos que tienen lugar en
las nebulosas planetarias pueden consultarse en libros como Kwok (2000), y Osterbrock
y Ferland (2006) (capitulos 2 y 10).

Las estrellas centrales de las nebulosas planetarias son estrellas viejas, que han
abandonado la secuencia principal bastante tiempo atrds; su temperatura superficial
tipica es del orden de Ty ~ 5 x 10* K, aunque pueden alcanzar el doble o el triple de
esta cifra (Weidmann et al., 2020), lo que las hace mas calientes que las estrellas de tipo
O. La envoltura de gas se expande rapidamente a velocidades que superan varias veces
la velocidad del sonido (~ 12 km s~1); su radio se ubica entre 0.05 y 0.5 pc. Debido a
la expansién, su densidad y brillo disminuyen paulatinamente, por lo que su tiempo de
vida es relativamente corto en la escala césmica, siendo del orden de 10* afos.

Debido a su alta temperatura superficial, las estrellas centrales de NPs emiten fo-
tones ultravioleta (UV) que ionizan el gas circundante, por lo que se clasifican como
regiones fotoionizadas, al igual que las regiones H1I, con las que comparten algunas
caracteristicas espectrales. Los fotones emitidos por la estrella con energias superiores
a 13.6 eV son capaces de ionizar el &tomo de hidrégeno (que en estado neutro posee solo
un electrén). El dtomo de helio posee dos electrones en estado neutro, requiriendo 24.6
eV para llevarlo al primer estado de ionizacién, y 56.4 eV para ionizarlo completamen-
te. Asimismo, las estrellas centrales de nebulosas planetarias evolucionan inicialmente
hacia temperaturas efectivas altas, y posteriormente hacia temperaturas bajas. De esta
manera, en las nebulosas planetarias podemos encontrar volimenes de gas de mayor o
menor grado de ionizacién, que en algunos casos pueden ser similares a los de regiones
Hi

Un rasgo distintivo de las regiones fotoionizadas son las lineas de excitacién colisio-
nal de elementos pesados. En las nebulosas planetarias las lineas de excitacion colisional
de iones de alto grado de ionizacién (p. ej. [O111]) habitualmente son més intensas que
en regiones H1I. Al contener estrellas centrales méas calientes que las de tipo O, las NPs
también pueden presentar un grado de ionizaciéon mayor al de regiones H 11, incluyendo
cantidades considerables de helio dos veces ionizado (He™™). Consecuentemente, los
espectros de nebulosas planetarias pueden presentar lineas de recombinacién de Hell,
ademas de lineas de H1y Hel.

La densidad de una nebulosa planetaria suele estar en el rango de 102 cm™3 — 10%
cm ™3, mientras que la masa del gas ionizado se ubica entre 0.1 Mg y 1.0 Mg. Su
temperatura electrénica se encuentra en el intervalo de 5 000 — 20 000 K (Osterbrock
y Ferland, 2006).
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1.3. Formacion de una nebulosa planetaria

Una nebulosa planetaria es el resultado del final de la vida de una estrella de entre
0.8 y 8 My que ha expulsado sus capas mas externas al medio interestelar. Las estrellas
con masas mayores a 8 Mg forman nicleos con masas que superan el limite de Chandra-
sekhar, terminando su vida como supernovas, estrellas de neutrones o agujeros negros
(en el caso de las estrellas mas masivas), mientras que aquellas con masas menores a
0.8 My tardan mas de 13.6 Giga anos en evolucionar, por lo que ninguna se ha con-
vertido en NP. El lector puede encontrar una discusién detallada sobre el origen de las
nebulosas planetarias en Osterbrock y Ferland (2006), capitulo 6; Karakas y Lattanzio
(2014) y Kwitter y Henry (2022).

En la Figura 1.1 se muestra la evolucién de una estrella de baja masa en el diagra-
ma Hertzprung-Russell (HR), el cual presenta la relacién entre la luminosidad de las
estrellas contra sus temperaturas efectivas, siendo una herramienta 1til para visualizar
la evolucién de las estrellas.

Las estrellas pasan la mayor parte de su vida en la etapa de secuencia principal
(MS), quemando hidrégeno en su nicleo, produciendo helio; una estrella como el Sol
puede permanecer durante 10 000 millones de anos en esta fase. Cuando el hidrégeno
en el nicleo se agota, el nucleo de helio se contrae y, para estrellas con masas inferiores
a 2.5 Mg, se convierte en materia degenerada, por lo que la temperatura continia
aumentando sin incrementar su volumen. El hidrégeno comienza a fusionarse en una
capa alrededor del ntucleo y la estrella se desplaza a la Rama de las Gigantes Rojas
(RGB), siendo una zona de menor temperatura efectiva, pero de mayor luminosidad
debido a que el radio de la estrella es mayor. La temperatura en el nicleo continua
aumentando hasta que comienza el quemado de helio, colocando a la estrella en la
Rama Horizontal (HB). En estrellas con masas menores a 2.5 Mg, puede producirse un
flash de helio, en el que este elemento se quema intensamente durante un periodo muy
corto (de unos cuantos minutos). El resultado del quemado de helio es la produccién de
carbono y oxigeno que se depositan en el nicleo. Cuando el helio se agota en el nicleo
la estrella pasa a la Rama Asintdtica de las Gigantes (AGB). Esta fase se caracteriza
porque el quemado de los elementos ocurre en dos capas: una de helio alrededor del
nucleo, y una de hidrégeno mas externa. Durante la fase AGB la estrella es inestable a
pulsaciones y comienza a perder masa por medio de vientos estelares lentos.

En esta etapa la estrella también produce cantidades significativas de polvo (particu-
las sélidas) en su atmésfera. Dicho polvo es detectable en espectros infrarrojos de estre-
llas AGB y NP. Cohen y Barlow (1974, 1980) reportaron esta emisién de polvo a una
longitud de onda de 2 — 20 pm en més de cien nebulosas planetarias galacticas. Para
una discusiéon més amplia sobre polvo en NP y estrellas evolucionadas, véase Kwok
(2000), capitulo 6; y Whittet (2003), capitulo 7.

Eventualmente, como parte de un proceso que no es bien entendido, la estrella
experimenta una pérdida de masa mucho més severa (acompanada de vientos de mayor
velocidad), lo que resulta en la eyeccién de la mayor parte de la envolvente de la
estrella. Como consecuencia de la pérdida de masa las partes centrales de la estrella




1. INTRODUCCION

O5 B2B5 AOF0 KOMO
T 1T T T 11

PN pOSt—AGB

\AGB
3" Dredge-u
& HBB ge-up

100

I
]

1% Dredge-up,

Luminosity [L,.]

10° 10* 10°
Effective temperature [K]

Figura 1.1: Diagrama Hertzprung-Russell que muestra la evolucién aproximada de una
estrella de baja masa. Las principales fases de la evoluciéon estelar se indican junto con los
procesos de mezclado principales (en rectdngulos). Los tipos espectrales se indican en la

parte superior. Imagen tomada de Bernard Salas (2003).
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quedan expuestas, y su emisién de fotones UV ioniza al material circundante que ahora
forma parte del medio interestelar. El proceso de evolucién estelar ha dado origen a
una nebulosa planetaria.

Las estrellas con masas de 2.5-7 Mg no experimentan flash de helio; en su interior
este elemento se quema de forma gradual. Estas estrellas pasan a la fase de gigante roja
tras dejar la secuencia principal. Una vez que han agotado el helio en su nticleo, pasan
a la rama asintotica de las gigantes, que a su vez es mas breve, para convertirse poste-
riormente en nebulosas planetarias. El proceso de evolucién estelar hard que terminen
su vida como estrellas enanas blancas con ntcleo de C-O.

En el caso de las estrellas con masas superiores a 7 M, el carbono puede quemarse
en una capa superior al nucleo en condiciones de degeneracién. Estas estrellas expe-
rimentan pulsos térmicos en lo que se conoce como la fase ”siper AGB” (véase, por
ejemplo Karakas y Lattanzio, 2014). Dependiendo de la masa del nicleo y de la pérdi-
da de masa en sus capas exteriores, pueden terminar su proceso evolutivo como NPs y
posteriormente enanas blancas con nicleo de O-Ne; por otro lado, si su nicleo supera
la masa de Chandrasekhar (1.4 M), su evolucién puede culminar en una supernova.

Las estrellas con masas superiores a 10 My experimentan un proceso de evolucién
estelar completamente distinto al de las anteriores, culminando en supernovas de colapso
nuclear, o estrellas de neutrones.

Tras alcanzar la etapa de NP, las reacciones nucleares en la estrella central se detie-
nen eventualmente, y esta comienza un lento proceso de enfriamiento. La NP permanece
durante unos cuantos miles o decenas de miles de anos, a la vez que la estrella central
continda su enfriamiento. Eventualmente el gas y el polvo de la NP se mezclan con
el resto del medio interestelar, y pasaran a formar parte de nuevas generaciones de
estrellas. El remanente estelar, convertido en una enana blanca, continuara enfridndose
durante miles de millones de anos.

1.3.1. Nucleosintesis y mezclado de elementos

Las estrellas que dan origen a las nebulosas planetarias pueden quemar hidrégeno en
su nucleo mediante la cadena protén-protén (pp) o mediande el ciclo CNO. El primer
mecanismo es dominante en estrellas con masas inferiores a 2 Mg, mientras que el
segundo domina en el caso de estrellas de masa superior. En ambos casos el resultado
es la conversién de hidrégeno en helio. El quemado de helio ocurre mediante el proceso
triple alfa, produciendo '2C. El 12C y *He pueden fusionarse para producir 1°0. Véase
Kwitter y Henry (2012) y Karakas y Lattanzio (2014).

Algunos de los elementos producidos en el interior de la estrella durante las etapas
de secuencia principal, RGB y AGB son transportados a la superficie de la estrella, y
eventualmente a la envolvente de la nebulosa planetaria, enriqueciendo el Medio Inter-
estelar de la Galaxia. Estos elementos son transportados a la superficie de la estrella
por medio de fenémenos de conveccion llamados dragados. El primer dragado ocurre
en todas las estrellas de la rama de las gigantes rojas luego del agotamiento de H en
el nucleo. La conveccién se extiende al interior de la estrella y transporta el material
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producido por el quemado de hidrégeno a la superficie; el primer dragado puede incre-
mentar la abundancia de "N y reducir el cociente de 12C/!3C en la superficie de la
estrella. El segundo dragado ocurre inicamente en estrellas con masas superiores a 3
6 4 Mg al comienzo de la etapa AGB y resulta en un incremento en la abundancia de
4He y N en la superficie de la estrella, a expensas del 12C y 160. El tercer dragado
tiene lugar durante la fase AGB: la capa de helio se vuelve térmicamente inestable y
eventualmente libera enormes cantidades de energia; este proceso produce una zona
de conveccién y transporta He, y C, también se transportan a la superficie elementos
producidos en la zona entre las capas de H y He, producidos por el mecanismo de
captura lenta de neutrones (Xe, Kr, Se, Ti, Rb). Una vez que los elementos han sido
depositados en la superficie por causa de los dragados, los vientos estelares producidos
durante la fase AGB expulsan los elementos al medio interestelar.

1.4. Estudios de abundancias quimicas en NPs

1.4.1. Observaciones

Durante décadas, los analisis espectroscépicos de NPs con telescopios en el rango
visible del espectro han sido el pilar para la determinacién de abundancias quimicas en
estos objetos. La luz proveniente de las nebulosas puede estudiarse con un espectrégrafo
de rendija larga de dispersién media, como el Boller & Chivens del telescopio de 2.1 m
en San Pedro Martir (México), FORS 2 en el Very Large Telescope (Chile), u OSIRIS en
el Gran Telescopio de Canarias (Espana); o bien con un echelle de alta dispersién, como
UVES en el VLT, al que se recurrié en este trabajo. Los espectros unidimensionales
resultantes de estos instrumentos han permitido determinar abundancias en cientos de
NP Galécticas.

En la dltima década también ha sido posible el mapeo bidimensional de NP gracias
al surgimiento de la Espectroscopia de Campo Integral, en la que cada pixel proporciona
un espectro, en vez de un solo valor de intensidad. Estudios de este tipo han tenido éxito
en revelar estructuras de ionizacién dentro de las nebulosas (Ali et al., 2016; Walsh y
Monreal-Ibero, 2020; Garcia-Rojas et al., 2022).

1.4.2. El método directo de calculo de abundancias

Las abundancias quimicas de las nebulosas planetarias son una consecuencia de la
composiciéon quimica del medio interestelar en el que se formaron y de los productos de
la nucleosintesis estelar durante la evolucién de la estrella progenitora.

Algunos elementos, como helio (He), carbono (C) y nitrégeno (N) incrementan
su abundancia debido a la evolucion estelar; por otro lado, elementos més pesados,
como los producidos por el quemado de oxigeno no son sintetizados en estrellas de
masa baja-intermedia. A partir de estudios de NPs se ha calculado que las estrellas de
masa intermedia son responsables de la mayoria del nitrégeno, la mitad del carbono
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y una fraccién no despreciable del oxigeno y el helio presente en el universo (Karakas
y Lattanzio, 2014). Por ello, el estudio de He, C y N en NPs es de gran interés para
el desarrollo de modelos de evolucion estelar; asimismo, las abundancias de O, Ne, Ar,
S y otros elementos pesados permiten trazar la metalicidad de la region en la que se
formaron las estrellas, propiciando estudios de gradientes de metalicidad en la Galaxia
(Stanghellini y Haywood, 2010), y en otras galaxias (Magrini et al., 2016; Pena y
Flores-Durédn, 2019). Como consecuencia, la determinacién precisa de las abundancias
quimicas de NPs es una herramienta poderosa para entender la evolucion estelar, pero
también la evolucién quimica de las galaxias.

La determinacién de abundancias quimicas en NPs presenta algunas ventajas sobre
las determinaciones en fotosferas de estrellas evolucionadas. Debido a la presencia de
fuertes lineas de emisién, las abundancias de He, Ne, Ar y S pueden determinarse di-
rectamente, mientras que en el espectro de una estrella en la fase AGB son maés dificiles
de detectar. De la misma manera, existen elementos producidos por el mecanismo de
captura lenta de neutrones, conocido como proceso-s, en el interior de estrellas de masa
intermedia, tales como bromo (Br), kriptén (Kr), xenén (Xe), y selenio (Se); los iones
de estos elementos producen lineas de emisién débiles, aunque en anos recientes ha sido
posible detectar una amplia cantidad de ellas gracias al desarrollo de grandes telesco-
pios, equipados con espectrografos de alta resolucién; también ha sido posible calcular
sus abundancias gracias a datos atémicos robustos y nuevos factores de correccién por
ionizacién (ICFs) (véase Sterling, 2020).

En los espectros de nebulosas planetarias se encuentran lineas de emisién de iones de
elementos pesados, de las cuales muchas se presentan en el rango ultravioleta, visible e
infrarrojo. Estas lineas son sensibles a la temperatura y densidad electrénicas, por lo que
se utilizan cocientes de lineas para estimar estas condiciones fisicas. Las abundancias
entonces pueden obtenerse resolviendo las ecuaciones de equilibrio estadistico, para
lo cual se requiere conocimiento de los datos atéomicos de cada elemento, incluyendo
tasas de recombinacién para las lineas permitidas (como en el caso de HT y He™),
y los valores de los coeficientes de Einstein de emisién espontanea para las lineas de
excitacién colisional. Tradicionalmente las abundancias quimicas se reportan relativas
al hidrégeno en unidades de 12 + log(X/H).

Para la mayor parte de los elementos solo se pueden observar una fraccién de los
iones presentes en las nebulosas, por esto para obtener la abundancia total de un ele-
mento, es necesario considerar la contribucién de iones no observados, para lo cual se
utiliza un factor de correccién por ionizacién (en inglés, ionization correction factor,
o ICF) que puede obtenerse de modelos de fotoionizacién ad hoc al objeto estudiado.
En la ausencia de dicho modelo, suele recurrirse a ICFs basados en el potencial de
ionizacién de un elemento, en conjuntos de modelos de fotoionizacién, o en determi-
naciones empiricas construidas a partir de muchas observaciones de objetos similares.
Kingsburgh y Barlow (1994) publicaron un conjunto de ICFs que permanecen en uso,
mientras que en anos recientes han tenido lugar esfuerzos para formular nuevos ICFs
basandose en datos atémicos actualizados, y modelos de fotoionizacién con un amplio
rango de aplicabilidad, contrastados con observaciones profundas (véase, por ejemplo
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Delgado-Inglada et al., 2014; Amayo et al., 2020).

En el disco de la Galaxia se encuentra que las abundancias de He, C, y N en NPs
suelen ser superiores a los valores que se encuentran en regiones H1l. En general se
considera que las abundancias quimicas de regiones H1I representan la composicién
quimica del medio interestelar con las que se forman las estrellas actualmente; por ello
al encontrar que las abundancias de He, C y N son superiores, se atribuye este hecho a
la nucleosintesis estelar y a los fenémenos de dragado.

Para NPs tipo II del disco galactico, la abundancia media de oxigeno es aproxima-
damente 12+log(O/H)=8.6 (determinado con lineas de excitacién colisional), similar
al que se encuentra para regiones H1 (Stanghellini y Haywood, 2010). La mayoria de
los catastros de NPs galacticas se han concentrado en cuantificar los elementos mas
abundantes como He, N, O, Ne, S y Ar, asf como C (cuyo ion C** tiene una CEL im-
portante en el UV, C111] A1908); sin embargo, elementos menos abundantes como Mg,
Al Si, K, Ca y Fe han sido estudiado a detalle en NPs individuales (Delgado Inglada
et al., 2009). El cociente de abundancias de estos elementos con O es inferior al valor
solar, fenémeno que se atribuye a la deposiciéon de los mismos en granos de polvo.

En el caso del bulbo de la Galaxia, es de gran interés comparar la composicién
quimica de NPs con la de las estrellas (de poblacién IT) que conforman esta estructura.
La abundancia de O en NPs es similar a la de las estrellas del bulbo. Esto sugiere
que las NPs pueden tomarse como referencia para trazar las abundancias de O de sus
estrellas progenitoras. También se ha estudiado el enriquecimiento de N en NPs del
bulbo galactico, comparando la abundancia de este elemento con la de estrellas, con
fines de entender los procesos de dragado en estrellas de masa superior (2.3 — 8 M)
(Ratag et al., 1997).

La determinacién de abundancias también ha servido para clasificar a las nebulosas
planetarias. Al analizar las abundancias de He, C, N y O, Peimbert (1978) clasificé a las
NPs en cuatro tipos: las de Tipo I son ricas en He y N, con abundancias He/H > 0.125 y
N/O > 0.5 1. Las NPs de tipo II son objetos del disco galdctico que presentan diferencias
entre la velocidad radial y la velocidad esperada de una érbita galactica circular baja,
AV, <60 km s™1. Para las NPs de tipo IIT AV, > 60 km s~! (Kaler, 1970). En ambos
casos, sus abundancias no presentan enriquecimiento de He y N, y las masas de sus
estrellas progenitoras son menores a 2 M. Las NPs de tipo IV son objetos del halo
galdctico; su composicion quimica no presenta exceso de He, al contrario, muestran una
ligera deficiencia de este elemento. La mayoria de las NPs conocidas en la actualidad
son de tipo II de Peimbert.

En parrafos anteriores hemos descrito un procedimiento general para calcular las
abundancias quimicas en NPs, y algunos resultados importantes obtenidos con el mis-
mo. No obstante existen muchas interrogantes e incertidumbres permanecen ain sobre
la determinacion de abundancias quimicas en NPs. La eleccién de datos atémicos puede

'Estos valores definitivos serfan presentados en Peimbert y Torres-Peimbert (1983). Kingsburgh y
Barlow (1994) y Henry et al. (2004) argumentan que también pueden considerarse NPs de Tipo I de

Peimbert a aquellas con N/O > 0.65, independientemente del cociente de He/H.
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afectar considerablemente la determinacién de condiciones fisicas y abundancias quimi-
cas (Juan de Dios y Rodriguez, 2021). De igual manera se encuentran instancias en las
que los ICFs arrojan valores inconsistentes, como en el caso de objetos de baja excita-
cién, donde se ha encontrado que algunos ICFs para Ne llevan a nimeros demasiado
bajos (Kwitter y Henry, 2012). Por ello en afios recientes se ha exhortado a la comuni-
dad académica a hacer piblicos sus resultados y procedimientos, describéndolos con el
mayor detalle posible.

1.4.3. El problema de la discrepancia de abundancias

Las abundancias quimicas de una NP pueden determinarse mediante lineas de ex-
citacién colisional (CELSs) o lineas de recombinacién (RLs) de elementos pesados. Sis-
tematicamente se ha encontrado que ambas determinaciones no coinciden, tanto en
regiones H1I como en NPs, en las que la discrepancia suele ser mucho mayor; practi-
camente en todos los casos la abundancia estimada con RLs es superior a la que se
obtiene con CELs. A este fenémeno se le ha conocido como el Problema de la Discre-
pancia de Abundancias, y su estudio ha cobrado fuerza en los tltimos 20 anos, gracias
a que los nuevos telescopios e instrumentos han hecho posible detectar y trabajar con
lineas de recombinacién en el éptico (ORLs). Esta discrepancia tiene un gran impacto
en otras ramas de la astrofisica, como en la determinacion de gradientes de metalicidad
galdcticos y extragalacticos, y en la confianza del método directo.

Se han propuesto diversos escenarios para explicar la presencia de la discrepancia
de abundancias, mismos que seran detallados en el Capitulo 2.

La discrepancia de abundancias en NPs es la principal motivacion de este trabajo
de tesis, en el que se ha explorado la validez de algunos escenarios en M 2-36, una
nebulosa planetaria del bulbo galactico.

La composicién quimica de M 2-36 fue reportada por primera vez por Ratag et al.
(1997) como parte de un estudio mas grande de NPs del bulbo de nuestra Galaxia.
Liu et al. (2001) realizaron un estudio mds profundo de esta NPs en conjunto con M
1-42, encontrando ADF's de 5 y 20 respectivamente, que para el ano de publicacién se
consideraban relativamente altos. Los autores de aquel estudio senialaron que ambos
objetos podian deber su ADF a la presencia de inhomogeneidades quimicas en la forma
de inclusiones de alta metalicidad, pobres en hidrégeno, responsables de la mayoria de
la emisién de ORLs, inmersas en un medio extenso con composicién quimica ”normal”.

Péquignot et al. (2003) argumentan que modelos de fotoionizacién con dos com-
ponentes combinadas reproducen satisfactoriamente la emisién observada en M 1-42.
Una componente serfa rica en C, N, O, Ne y pobre en H, mientras que la otra tendria
una abundancia "normal” (similar a la que se encuentra a partir de CELs en NPs);
a estos modelos se les conoce como modelos de bi-abundancias, y han sido utilizados
para explicar la quimica de otras NPs, como NGC 6153. M 1-42 fue estudiada en alta
resolucién por McNabb et al. (2016), con el espectrégrafo UVES del VLT, apoyando el
paradigma de bi-abundancias para explicar la emision de M 1-42.

Esta tesis estd motivada por los escenarios propuestos para explicar el ADF en
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NPs, principalmente la existencia de inhomogeneidades causantes del ADF (quimicas,
térmicas o de algin otro tipo) en NPs, considerando los diferentes escenarios propuestos
en el caso de la nebulosa planetaria M 2-36, para la cual no se encuentran modelos
de fotoionizacién publicados en la literatura, ni estudios mas profundos que hayan
dado continuidad al trabajo de Liu et al. (2001). Para ello, este trabajo estd basado
en observaciones inéditas de alta resolucién realizadas con el VLT y el espectrégrafo
UVES.

1.5. Modelos de fotoionizacion

Las condiciones fisicas en regiones fotoionizadas pueden simularse mediante cédigos
que cuentan con bases de datos atémicos, y que efectuan los cdlculos de transferencia
radiativa, asi como el equilibrio térmico y de fotoionizacién. Estos cédigos también
pueden incorporar célculos hidrodinamicos, asi como la morfologia de los objetos.

Todos los cédigos de fotoionizacién requieren ciertos parametros de entrada para
funcionar, como la abundancia quimica, densidad, y caracteristicas de la(s) fuente(s)
ionizante(s), como su temperatura efectiva. El cédigo calcula los procesos radiativos,
incluyendo la interaccion de los fotones con el material, dividiendo el objeto en celdas o
regiones. La salida del cédigo puede mostrar un espectro sintético basado en los célculos
del modelo, asi como pardmetros que pueden contrastarse con valores observacionales
(p. €j. intensidades de lineas, flujo del continuo, estructura de ionizacién).

Los modelos no son una representacion exacta de los objetos astronémicos, pero
son una herramienta til para ampliar o construir nuestro conocimiento sobre los mis-
mos. De esta manera, pueden modificarse para explorar tendencias globales dadas las
condiciones del medio interestelar. La calidad e idoneidad de los datos introducidos
en los pardmetros de entrada del modelo, asi como la eleccién adecuada de restriccio-
nes son fundamentales para evaluar los modelos de fotoionizacién y mejorar nuestro
entendimiento de regiones fotoionizadas.

En la literatura podemos encontrar cédigos como CLOUDY (véase Ferland et al.,
2017, para su versién més reciente), siendo el mas utilizado, con una trayectoria bastante
larga. Tiene una biblioteca de lineas considerablemente amplia, pero esta orientado a
ser utilizado como un cédigo unidimensional y estético.

Otros cédigo de gran relevancia en la literatura es MAPPINGS (Sutherland y Do-
pita, 1993), que permite incluir ondas de choque, de manera que la ionizacién no esta
dominada por radiacion.

Entre los cédigos més citados también se encuentra MOCASSIN (Ercolano et al.,
2003), cuya caracteristica principal es ser un cédigo de tres dimensiones, empleando
métodos Monte Carlo para analizar los procesos de transferencia radiativa en una geo-
metria arbitraria con resolucién variable.

Estos codigos se han utilizado para estudiar las condiciones fisicas del plasma bajo
un amplio rango de condiciones fisicas que incluyen nicleos activos de galaxias (AGNs),
el medio intergalactico, y por supuesto, el medio interestelar.
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1.5 Modelos de fotoionizacién

En este trabajo, hemos utilizado CLOUDY para desarrollar modelos de fotoionizacién
unidimensionales con el objetivo de reproducir la emisién de la nebulosa planetaria M
2-36.
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Capitulo 2

Marco tedrico

2.1. Equilibrio de fotoionizacién-recombinacién

Cuando una nube de gas difuso recibe radiacion ultravioleta de una estrella o un
cumulo de estrellas, el resultado es una nebulosa de emisién debido a la fotoionizacién
del gas. A primera aproximacion, podemos pensar que en cada punto de la nube existe
un equilibrio de entre fotoionizacién y recombinacién de los electrones con los iones.
Para realizar este ejercicio nos basaremos en el desarrollo expuesto por Osterbrock y
Ferland (2006). Continuando con esta aproximacién, adicionalmente consideramos una
nebulosa de puro hidrégeno atémico, ionizada por una unica estrella; en este caso, el
equilibrio de ionizacién en un punto de la nebulosa esta dado por

oy [T Amdy 0 0 —3,—1
n(H )/ a,(H)dv = nenya(H”, T) [cm™°s™ 7], (2.1)
v hv
donde n(HY) es la abundancia de hidrégeno neutro, a, es la seccién recta de ioniza-
cién del dtomo de hidrégeno en el estado base (= 6x10718 ¢cm?), h es la constante de
Planck, y J, es la intensidad media de la radiacion; la integral representa el ntimero de
fotoionizaciénes por atomo de hidrégeno (cuyo potencial de ionizacién es de hyy = 13.6
eV) por unidad de tiempo. Las densidades de electrones y protones estan represen-
tadas por ne y ny, y a(H, T) es el coeficiente de recombinacién para el hidrégeno
neutro. Las fotoionizaciones (del lado izquierdo de la ecuacién) son balanceadas por las
recombinaciones (en el lado derecho), por unidad de volumen, por unidad de tiempo.
Al suponer que la nebulosa se encuentra en equilibrio de fotoionizacién-recombinacion,
puede demostrarse que, para condiciones tipicas del medio interestelar, el gas en nebu-
losas planetarias y regiones H1I se encuentra ionizado casi al 100 %. Para una nebulosa
de puro hidrégeno con una sola estrella ionizante, el gas que rodea a esta tltima adopta
la forma de una esfera de gas totalmente ionizado con una zona de transicién bastante
delgada (~ 0.1 pc). Esta esfera recibe el nombre de esfera de Stromgren, cuyo radio Rg
esta dado por

35* 1/3
= T 2.2
Rs = o) (2:2)

13



2. MARCO TEORICO

donde S, es la tasa de fotones ionizantes; y representa el volumen de gas cuya tasa total
de recombinaciones es igual a la tasa de fotones ionizantes producidos por la estrella.
Un escenario mas realista requiere la inclusién de los elementos mas abundantes como
helio (He), oxigeno (O), y nitrégeno (N).

Los electrones producidos por fotoionizacion inicialmente adoptan una distribucién
de energias que depende de J,a, /hv. Sin embargo, la seccién recta para colisiones eldsti-
cas entre electrones es del orden de 10~ c¢m?; considerablemte mayor que a,, por lo
que este tipo de colisiones propician una distribucién de energia de Maxwell-Boltzmann.
De esta manera, todos los procesos colisionales ocurren con una tasa determinada por
la temperatura local definida por esta distribucion.

Para el hidrégeno, las recombinaciones a cualquier nivel n?L son seguidas por tran-
siciones al nivel 125, por lo que el coeficiente de recombinacién total es la suma de
las capturas a todos los niveles. Debemos notar que las recombinaciones al nivel base
emiten fotones con energia suficiente para ionizar otro atomo de hidrégeno. En una
nebulosa épticamente gruesa, a menudo se supone que dichos fotones son absorbidos
en zonas cercanas a donde fueron emitidos, algo conocido en la como aproximacién on-
the-spot. En la literatura, el coeficiente total de recombinacién, incluyendo capturas de
electrones al estado base recibe el nombre de Caso A; por otro lado, cuando se ignoran
las recombinaciones al nivel base, se habla de Caso B:

ap(HY,T) = a,(H,T) — oy (H°, T) = i o (HO, 7).
2

El significado fisico es que en una nebulosa 6pticamente gruesa, las ionizaciones provo-
cadas por el campo de radiacién son balanceadas por las recombinaciones a los niveles
excitados de H, mientras que las recombinaciones al nivel base generan fotones que son
absorbidos en algiin punto de la nebulosa pero que no tienen un efecto neto sobre el
equilibrio de ionizacién.

2.2. Equilibrio Térmico

En el medio interestelar es frecuente que no todas las partes de una nebulosa al-
cancen un equilibrio termodindmico; no obstante, en un medio totalmente ionizado, el
alcance de las colisiones entre electrones es tal que los mismos si alcanzan a adoptar
el equilibrio térmico local. Por esta razén, en nebulosas planetarias y regiones H1i, la
temperatura estd determinada principalmente por la energia cinética de los electrones;
de ahi que en este tipo de objetos se hable de temperatura y densidad electronicas, Te
V Ne.

Al considerar un punto de la nebulosa, deben tomarse en cuenta todos los procesos
termodinamicos que intervienen en él; esto implica considerar el balance entre ganancias
y pérdidas de energia.

La ionizacién del hidrégeno es el principal mecanismo de calentamiento en nebulosas
planetarias y regiones H1i. Cuando un fotén con energia hv ioniza a un dtomo, se
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2.2 Equilibrio Térmico

produce un fotoelectrén con energia cinética %va = h(v — 1p). Estos electrones se

termalizan rdpidamente mediante colisiones.

Otros procesos que pueden introducir energia al gas son: rayos césmicos de alta
energia, capaces de ionizar a H y He; calentamiento mecanico por medio de movimientos
de gas, incluyendo choques supersonicos, como los producidos por eyecciones de material
en el caso de nebulosas planetarias, y objetos Herbig-Haro o vientos estelares en regiones
H1. No obstante, la fotoionizacién de H sigue siendo el mecanismo dominante en el
calentamiento del gas.

Cuando los electrones se recombinan con los iones, el promedio de la energia cinética
de los electrones que se recombinan es la energia promedio que pierde el gas por cada
recombinacion.

En este caso es necesario considerar un modelo mas realista que una nebulosa de
puro hidrégeno, pues si se hace un tratamiento considerando unicamente la ionizacién
y recombinacién de este elemento, se encuentra que la temperatura del gas seria igual
o mayor a la de la fuente ionizante (véase Osterbrock y Ferland, 2006, capitulo 2),
mientras que en la préictica se encuentra que la temperatura observada habitualmente
es bastante menor que la de la estrella.

En regiones fotoionizadas el principal mecanismo de pérdida de energia se debe a
la emisién de radiacién, sobre todo en forma de lineas de emisién producidas por iones
de elementos pesados.

El mecanismo enfriador més importante en nebulosas planetarias y regiones H1l es la
emisién de lineas de excitacion colisional (en inglés collisionally excited lines, o CELSs),
también conocidas como lineas prohibidas (sobre las que profundizaré en la Seccién 2.5),
y cuya intensidad es comparable a la de lineas de recombinacién de hidrégeno. Este
mecanismo de enfriamiento es bastante mas eficiente que las recombinaciones debido
a que la seccidon recta para excitar los iones es bastante mayor que la seccién recta
de recombinacion; en otras palabras, es mas probable que se produzca una colisién
inelastica con un electrén, que una captura. Este tipo de emisién tiene su origen en
los primeros niveles excitados de iones de elementos pesados (p. ej. OT+, OT, o NT),
cuya energia de excitacién es del orden de unos pocos eV, o bien, de unos cuantos
multiplos de kT, por lo que pueden excitarse mediante colisiones con los electrones a
temperaturas de multiplos de 102-10* K, que ocurren en regiones fotoionizadas. Las
des-excitaciones se producen por la emisién de un fotén, no por colisiones con otras
particulas, debido a la baja densidad. Al escapar la radiacién de la nebulosa, se reduce
la energia de los electrones, contribuyendo al enfriamiento.

La radiacién de continuo también puede contribuir al enfriamiento. La recombina-
cién de electrones produce fotones que contribuyen al continuo. Asimismo la radiacién
libre-libre, o Bremsstrahlung (radiacién de frenado debido a la interaccién entre elec-
trones y protones) también suma a las pérdidas de energia.

De esta manera, el equilibrio entre las tasas de calentamiento y enfriamiento esta
dado por:

G:Lc—FLR—}—Lﬁ, (2.3)

donde G representa la ganancia de energia, y Lo, Lr y Ly representan las pérdidas de
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2. MARCO TEORICO

energia por emisién de CELs, recombinacién y radiacion libre-libre, respectivamente.

2.3. Determinaciones de temperatura

Cuando estudiamos el espectro de una regién fotoionizada, es inconveniente traba-
jar con lineas de emision individuales ya que la intensidad de una linea depende de
diversos factores que estan fuera del control del observador, como la distancia al obje-
to, el grosor de la nube, o los efectos locales como las condiciones del seeing. Por esta
razon resulta mas productivo trabajar con cocientes de lineas de emisién, estudiando
el comportamiento relativo de dos o maés lineas.

La temperatura electrénica de una regién fotoionizada queda establecida por el
equilibrio entre el calentamiento debido a la fotoionizacién, y el enfriamiento debido a
la recombinacion radiativa, y a la radiacién producida por lineas de excitacién colisional.
Algunos iones emiten lineas que son particularmente sensibles a la temperatura, y por
lo tanto son ttiles para calcular la temperatura electrénica. Uno de los iones mas
estudiados en regiones fotoionizadas es O, debido a varias razones: O es elemento
pesado m&s abundante en el universo; y en regiones fotoionizadas este ion es uno de
los més abundantes; sus lineas de emisién son muy intensas, por lo que también suelen
dominar los procesos radiativos como el enfriamiento. Las lineas de de emisién [O 111]
363, A4959 y A5007 aportan uno de los diagndsticos de temperatura més utilizados.
Estas lineas son emitidas por niveles energéticos que pueden ser excitados por colisiones
con electrones, sin embargo sus energias de excitacién son considerablemente diferentes.
[O111] A\4363 es producida por el nivel superior 1S, con una energia de excitacién de
5.35 eV, o 62100 K, hablando en términos de k7T'; mientras que A4959 y A5007 son
producidas por el nivel intermedio ' D, con energia de excitacién de 2.51 eV 0 29100 K,
en términos de kT (véase la Figura 2.1).

En el limite de baja densidad, cada excitacién al nivel ' Dy resulta en la emisién de
un fotén con longitud de onda de 4959 A 6 5007 A, siendo el segundo tres veces més
probable que el primero. Por otro lado, cada excitacién al nivel 1S es seguida por la
emisién de un fotén de longitud de onda 4363 A 6 2321 A; el segundo, al encontrarse
en la regién ultravioleta del espectro electromagnético, no puede observarse desde la
superficie de la Tierra, pero su intensidad puede inferirse al ser proporcional a la de
A4363.

Para estos iones, el equilibrio estadistico esta dado por

Z nmAm,l + ne Z anm,l(T) =n Z Al,m + ne Z Ql,m(T) ) (2'4)

m>l m#l m<l m#£l

donde A,,; es el coeficiente de Einstein de emisién espontanea, ¢, ;(7") son los coefi-
cientes de excitacion (m < [) o des-excitacién (m > [). Para m > [, estos coeficientes

estan dados por

8.629 x 1076 Q,,,,(T) 3 1
Qm,l(T) - T1/2 Im [Cm 8 ]’ (25)
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Figura 2.1: Diagrama grotriano para O*+. Hecho con PYNEB (Luridiana et al., 2015).

donde gy, es el peso estadistico del nivel en el cual se origina la transicion, y ,,,; es
la intensidad de la colisién. Los coeficientes de excitacion colisional (p. €j. I — m, con
m > 1), estdn dados por

G (T) = P e=vna/ Mg\ (T). (2.6)
g

El ejercicio més sencillo para estudiar estos mecanismos requiere tres niveles (un
nivel base y dos excitados), para obtener informacién de cocientes de lineas de los
niveles excitados, y estudiar el comportamiento de las excitaciones y des-excitaciones

como funcién de la temperatura y la densidad.
Para un atomo de tres niveles las ecuaciones anteriores pueden resolverse, obtenien-

do las poblaciones relativas de los niveles 3 y 2:

A21goT2 ) (neCa) + 1
As193T" 2 /(neC3) + 1

n3 _ gﬁe—Em’)/kT’ (2.7)

g2

n2

donde C' es una constante.

Debido a que todas estas lineas son prohibidas, su seccién recta de interaccién es
muy pequenia, por lo que para todas las NPs y regiones fotoionizadas se consideran
opticamente delgadas. De esta manera, el cociente de intensidades de las lineas corres-
pondientes a transiciones del nivel 3 al nivel 2, y del 2 al 1 estan dadas por

Iy m3AnBEs
Iy noAoEo

A21g2TV? /(n.C2) + 1
A3193T1/2/(n60913) +1 '

gie—E%/kT@. (2.8)
92 Ag1 By
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Cuando los dos niveles excitados tienen energias considerablemente diferentes, el
cociente depende fuertemente de la temperatura (pudiendo alcanzar valores en las de-
cenas o cientos), mientras que si la diferencia de energia es pequena, la dependencia
con la temperatura disminuye, pero persiste una clara dependencia en densidad.

Finalmente, podemos suponer una densidad electronica n. y estimar T, a partir del
cociente de intensidades de lineas obtenido de las observaciones. Para el caso de [O 111,
la ecuacion 2.8 pasa a ser

Duagse + Insoor  7-9exp(3.29 x 10%/T,)
Tases 14 4.5 x 10~4n, /TH?

(2.9)

En la Figura 2.2 se presenta el comportamiento del cociente A4363/A5007 como funcién
de T..

Cabe mencionar que estos cocientes solo pueden determinarse de manera local, y
que en este ejercicio se ha hecho la suposicién de que la temperatura y densidad son
homogéneas. Vale la pena poner en tela de juicio la dltima aseveracion y preguntarnos
si en verdad la temperatura y densidad son homogéneas a lo largo de la linea de visién
de una nebulosa. Una propuesta es que, en la presencia de inhomogeneidades de tem-
peratura pequenas, el cociente discutido representa el promedio de la temperatura, por
lo que es un parametro adecuado para estudiar el material; otra propuesta, sobre la que
profundizaremos més adelante, es que las inhomogeneidades de temperatura juegan un
papel relevante en la determinacién de temperaturas y abundancias quimicas, y deben
considerarse y modelarse en consecuencia.

Cada temperatura electrénica que se puede medir depende de la presencia de un ion
en particular, por lo tanto, cada medicién representa el promedio de las temperaturas
dentro del volumen donde se encuentra el ion correspondiente. En general, se supone
que los iones con potenciales de ionizacién similares, como O*+ y Art+, u O y ST;
ocupan el mismo volumen dentro de la nebulosa, por lo tanto, es comin considerar que
una nebulosa esta dividida en distintas zonas caracterizadas por su grado de ionizacién.

2.4. Densidad electronica

De manera similar a la temperatura electrénica, la densidad electrénica, ne, puede
estimarse midiendo la intensidad relativa de dos lineas de emisién. Para ello recurrimos
una vez mas al ejercicio del &tomo de tres niveles, y comparamos dos lineas emitidas por
el mismo ion, origindndose en dos niveles atémicos con energia de excitacién similar,
de manera que los efectos de la temperatura electrénica sobre los niveles electrénicos
sean minimos. De esta manera si F,, < kT, para un atomo de tres niveles, la Ecuacién
2.8 se reduce a

Iy n3AnEs A0192Te? ) (neCQ12) + 1| QusAsi B (2.10)
I,  ng9AsEy A3193T81/2/(n60(213)+1 M12A21Fo '
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Figura 2.2: Comportamiento de [O 111] 1(A4363)/I(A5007) como funcién de la temperatura
electrénica para un rango de densidades electrénicas de 100-100000 cm~3. Figura elaborada
con PYNEB (Luridiana et al., 2015). Los datos atémicos utilizados pueden consultarse en

la Tabla 4 del articulo de investigacién (Capitulo 4 de esta tesis).
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2. MARCO TEORICO

Una vez que se ha medido el cociente de lineas, se puede suponer una temperatura
electrénica representativa de una regién fotoionizada y estimar la densidad electronica
a partir de la ecuacién 2.10.

Los cocientes de lineas més relevantes para este propdsito en el rango visual del
espectro electromagnético son [O11] A3726/\3729 y [S11] A6716/A6731 (ver Figura 2.3)
para densidades de hasta ~ 10* cm™3. En el limite de baja densidad las desexcitaciones
colisionales son despreciables, y el cociente de lineas depende del cociente de los pesos
estadisticos de los niveles que originan las lineas. En el limite de alta densidad, los
procesos de excitacién y desexcitacién colisional dominan, y las poblaciones de los
niveles asumen una distribucién de Boltzmann.
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2504 --- T.=15000K i
—.= T-=20000K e
Ry
4
2.25 Ry
4
sz/
2.00 - Ry /4
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= 4 !I{/
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= i/
~ ; 4
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1.25 - 4
- S
v
v
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1.00 - A
e
e
0.75 1 T
..-u-.---—-—-"-"‘"'*h
101 102 103 10% 105
Ne [em™3]

Figura 2.3: Comportamiento del cociente de [O 11] A3726/A3729 como funcién de la densi-
dad electronica, para distintas temperaturas electrénicas, T,. Figura elaborada con PYNEB
(Luridiana et al., 2015). Los datos atémicos utilizados pueden consultarse en la Tabla 4

del articulo de investigacién (Capitulo 4 de esta tesis).

Andlogamente a la temperatura, las densidades obtenidas son representativas del
volumen ocupado por el ion considerado en el diagnéstico, y por ello a las zonas de alta
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2.5 Composicién quimica de una nebulosa

ionizacién y baja ionizacién se les asigna una densidad electrénica correspondiente.

2.5. Composicion quimica de una nebulosa

La abundancia de cada ion presente en una nebulosa se expresa de manera relativa
al hidrégeno, y se obtiene comparando la intensidad de sus lineas de emisién con las de
H*, frecuentemente Hf3. Las abundancias quimicas en una regién fotoionizada pueden
determinarse mediante dos métodos generales: de manera empirica; o por medio de
modelos de fotoionizacién, ajustando ciertas cantidades observadas. El primer caso solo
es posible cuando se conocen bien las condiciones fisicas (1. y n.), y cuando se pueden
resolver las lineas de emisién de elementos pesados con una senal a ruido aceptable,
de manera que la composicion quimica puede obtenerse con un célculo directo; éste
también puede involucrar calibraciones empiricas basadas en muestras estadisticas.

En una nube de gas, el brillo de una linea de emisién estda dado por

I = /jzdS = /nmeﬁl(T)dS (2.11)

a lo largo de la linea de visién, donde n; es la abundancia del ion emisor, n. es la
densidad electronica, ds es un elemento diferencial del camino que recorre un fotén
a través del material, y €/(T') representa el coeficiente de emisién a una temperatura
especifica.

Las lineas de excitacién colisional (CELS) emitidas por iones de elementos pesados
estan prohibidas por las reglas de seleccién de dipolo eléctrico, y por ello también
se conocen como lineas prohibidas. Para estas lineas, el coeficiente de emisién es una
funcién que es muy sensible a la temperatura. Cuando la densidad es baja, la tasa de
emision de fotones es independiente de la probabilidad de transiciéon; mientras que para
altas densidades, la tasa es independiente de la densidad. En el limite de baja densidad
cada excitacion colisional es seguida por la emisién de un fotén, y su intensidad esta

dada por

1 8.63 x 1070 Q9
=0 nmthT?eXp[—x/kT]bds, (2.12)

donde b es la fraccién de excitaciones al nivel excitado que son seguidas por la emisién
de un foton de la linea observada.

Como habiamos dicho antes, el hidrégeno es el elemento méas abundante del universo,
y por ello las abundancias iénicas frecuentemente se reportan en relacién a H'. En
consecuencia, la abundancia de la i-ésima etapa de ionizacién del elemento X se calcula
de la siguiente manera;:

I,

n(XH) 100 j(HB) o3

n(H*)  IHB) j(A) '
donde j es la emisividad volumétrica, calculada considerando todos los mecanismos de
excitacion y desexcitacion colisional.
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Para las lineas de recombinacién, I o« T~ ! aproximadamente, de manera que el
cociente de dos lineas de este tipo es casi independiente de la temperatura. Si se detectan
lineas de recombinacién de elementos pesados, entonces estimar la abundancia iénica
es inmediato, siempre que se conozca el coeficiente de recombinacién. Debe notarse que
las lineas de recombinacién del ion XT¢ son representativas de la abundancia del ion
X+i+L b ej. la abundancia de Ot se calcula a partir de lineas de recombinacién de
O11, y muy notablemente, la abundancia de H* se obtiene de lineas de H1. Con estas
consideraciones, la intensidad relativa de una linea de recombinacién es

I(Hp) [ i(HB)ds '
[ nen(XT ) aerp(A, T)ds
J nen(Ht)ae s (HB, T)ds
nen (X a s (A, T)
nen(H+)aeff (Hﬁ’ T) ’

suponiendo que la densidad es constante a lo largo de la linea de visién, y que ambas
emisiones provienen de la misma zona de la nebulosa. Resolviendo para la abundancia
iénica, se obtiene ‘
(X o (HB,T) I(N)
n(HT) aerf(N,T) I(HB)

El brillo de una linea de recombinacion tiene una dependencia débil con la tempe-
ratura y densidad electrénicas. En particular las lineas de recombinacion de elementos
pesados son considerablemente débiles en comparacién con las lineas de H1, y CELs de
elementos pesados, siendo esta una dificultad a la hora de trabajar con ellas. Asimismo,
en un espectro nebular hay cientos de lineas con intensidades similares, por lo que las
ORLs pueden estar mezcladas con otras lineas de emisién cercanas. Como consecuen-
cia, solo los telescopios méas grandes, equipados con detectores sensibles y elementos
dispersores adecuados, pueden resolver este tipo de lineas con un cociente de senal a
ruido (S/N) considerable.

La abundancia total de un elemento es la suma directa de las abundancias de sus
iones, obtenidas a partir de CELs u ORLs.

Algunos de los iones mds abundantes en regiones fotoionizadas presentan lineas
de emision en el espectro visible, sin embargo algunas fases de ionizacién solo pueden
detectarse mediante lineas de emisién en otras regiones del espectro electromagnético;
consecuentemente, no siempre es posible observar todas las etapas de ionizacién de un
elemento unicamente en el visible. Para calcular la abundancia total de un elemento, es
necesario tomar en cuenta los iones no observables por medio de un Factor de Correccién
por Ionizacién (lonization Correction Factor, o ICF). Un ICF puede determinarse a
partir del potencial de ionizacién de un ion, o por medio de modelos de fotoionizacién
complejos, involucrando parametros estelares, condiciones nebulares y fisica atémica
actualizada.

(2.15)
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2.6 El problema de la discrepancia de abundancias

2.6. El problema de la discrepancia de abundancias

Las lineas de excitacion colisional han sido el método principal para estimar las
abundancias quimicas’ en regiones fotoionizadas; no obstante, los telescopios modernos
han hecho posible trabajar con lineas de recombinacién de elementos pesados. Gracias
a que las NPs presentan un alto brillo superficial, la deteccién de ORLs fue posible en
ellas antes que en regiones H11; Wyse (1942) fue pionero en la estimacién de abundan-
cias quimicas con ORLs, y en llamar la atencién a la discrepancia con las estimaciones
de CELs: en NGC 7009 report6 una discrepancia del orden de 500 (actualmente ese
numero se ha reducido a ~5 (Liu et al., 1995)). La primera derivacién de la abundancia
de O"* en la Nebulosa de Orién con ORLs fue reportada por Peimbert et al. (1993)
utilizando datos de Osterbrock et al. (1992). Gracias a estos trabajos y otros subsecuen-
tes se descubrié que las determinaciones de abundancias hechas con CELs arrojaban
valores sistematicamente menores que los obtenidos con ORLs. Este fenémeno ha si-
do confirmado por numerosos estudios en regiones H1I y nebulosas planetarias. Esta
discrepancia de abundancias se cuantifica mediante el factor de discrepancia de abun-
dancias (Abundance Discrepancy Factor, o ADF, como se conoce en la literatura), el
cual, para un elemento X se define como (Liu et al., 2001):

(X /H")gL
(X+i/H+)CEL '

A partir de estudios de la abundancia de O™ y C*F, varios autores han reportado
valores de ADF en regiones H11 que van de 1.3 a 2.7 (Garcia-Rojas y Esteban, 2007).
En el caso de nebulosas planetarias, se han reportado valores extremos de ADF(O*T)
(llegando a 700 en algunos casos muy puntuales). Roger Wesson ha compilado una base
de datos de ADF's reportados en la literatura de regiones fotoionizadas (Figura 2.4).

ADF(X™) = (2.16)

2.7. Posibles mecanismos responsables del ADF

El formalismo presentado hasta ahora no explica la presencia del ADF. Varios es-
cenarios han sido propuestos para explicar este fendmeno en regiones fotoionizadas.

2.7.1. Inhomogeneidades de temperatura

Al determinar la temperatura electrénica de una regién fotoionizada por medio de
cocientes de CELs, habitualmente esta no coincide con la determinacién del salto de
Balmer de H1. A raiz de esto Peimbert (1967) planteé la posibilidad de que la tempe-
ratura en regiones fotoionizadas no fuera homogénea a lo largo de la linea de visién,
considerando la presencia de fluctuaciones de temperatura (también llamadas inhomo-
geneidades térmicas). Las inhomogeneidades estarian representadas matematicamente

1Con la excepcién de CTF, que presenta lineas de recombinacién intensas.
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Ranked values of the abundance discrepancy
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Figura 2.4: ADFs reportados en la literatura para regiones H 11 y nebulosas planetarias.

Tomada de https://www.nebulousresearch.org/adfs/

por el parametro t2, sobre el cual profundizaremos mas adelante. Una consecuencia
del formalismo de Peimbert, es que las abundancias quimicas tienen que corregirse por
dicho pardmetro, como se desarroll6 por primera vez en Peimbert y Costero (1969).

2.7.1.1. Formalismo de t2

Hasta ahora se ha supuesto en nuestro tratamiento de las regiones fotoionizadas que
la temperatura es constante a lo largo de la nebulosa. No obstante, es un hecho conocido
que los diferentes métodos para calcular la temperatura electrénica no coinciden entre
si. Peimbert (1967) demostré que el cociente de [O111] A50074A4959/A4363 arroja una
temperatura mayor que la que se obtiene con el continuo del Balmer del hidrégeno. Co-
mo consecuencia, las temperaturas obtenidas mediante cocientes de lineas, o cualquier
otro proceso, no pueden ser representativas de la totalidad del objeto. Como hemos
visto en secciones previas, la temperatura es un factor determinante en la estimacién
de las abundancias quimicas, por lo que cualquier incertidumbre o error en su estima-
cién impactard directamente la determinacién de la composicién quimica de una regién
fotoionizada.

En esta seccién desarrollaremos el formalismo de #2, y sus implicaciones en el calculo
de abundancias quimicas.

Peimbert (1967) define una temperatura promedio Tj para cada ion:

[ TenimedQds
[ nnedQds

donde df) es un elemento de angulo sélido. Las fluctuaciones de temperatura se haran
presentes a través de diferencias de temperatura con respecto a esta Ty . Si bien la
definicién anterior serd 1til en el desarrollo de la teoria, en la préctica no es posible
medir Tp.

T (2.17)
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FEn cada nebulosa, la intensidad de una linea de emisién corresponde a la emisividad
integrada por el volumen observado

I = /Jlds = /nmeez(T)dV,

donde el coeficiente de emisién €(7") es una funcién fuertemente creciente de la tem-
peratura para CELs, e inversamente dependiente de la temperatura para lineas de
recombinacién y el continuo atémico.

En la presencia de fluctuaciones de temperatura a pequena escala, se plantea una
expansién en serie de Taylor a segundo orden de ¢(7T), alrededor de Ty,

de;

26
a(T) = e(Tp) + (T — Tp) <dT> - 1(T — Tp)? (fszl)T : (2.18)

To 2

Al realizar la expansion en serie de Taylor, en la mayoria de las regiones H1l y en un
numero importante de nebulosas planetarias (este punto se discutird mas adelante), los
términos de orden superior pueden ignorarse.

Utilizando la definicién de T es posible eliminar el término a primer orden, por lo
que, al integrar a lo largo de la linea de visién

1 (d?
/nmeel(T)dV = G(To) /nmedV + 5 <dT€21> /nme(T — Tg)2dv. (2.19)
To

Y a partir de este desarrollo se introduce el pardmetro t2 de Peimbert, que es la fluc-
tuacion de temperatura media cuadrada normalizada

2 [ (T= T0)*\ _ [(T — To)*ninedV (2.20)
12 T2 [ninedV ’

Nétese que en este contexto v/t2 # t.
Finalmente obtenemos

a(T) = e(To)

d?¢; 2
1 —_— —. 2.21
T < m)% 2] (2.21)

En el caso de las lineas de recombinacién su intensidad estda dada por
Iy, = C x /nmeTeadV, (2.22)

donde C' es una constante que depende de parametros atémicos y o ~ —1.
Al realizar la correspondiente expansion en serie de Taylor para T alrededor de Tj
obtenemos

T~Tg [1 + O‘(O‘Q_”R] : (2.23)
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Ademads de las lineas de recombinacién, otros pardmetros observacionales (como el
continuo atémico) tienen una dependencia con la temperatura de la forma T%; por
lo que este caso es de especial interés. Para este tipo de dependencia, utilizaremos la
notacion

Tn;n.dV

s _ [ TminedV )" =Ty 2.24

(%) = S e ()" = T (224)
En este contexto también podemos introducir el concepto de temperatura de linea,

Ty

-1
T = TV =~ T, <1 + O‘2t2> : (2.25)

cona#0,yt? < 1.

La definicion de temperatura de linea, T, es ”aquella temperatura a la que tendria
que estar todo el gas para obtener la intensidad de la linea que observamos” (Peim-
bert, 1967). Sobre este concepto es importante anotar que la temperatura de linea es
distinta a la temperatura promedio, y que ademads es distinta para cada dependencia
de temperatura; lo segundo serd importante cuando estudiemos las lineas de excitacién
colisional mas adelante, en la Ecuacién 2.32.

Para el caso de una temperatura obtenida mediante dos cantidades que son poten-
cias de T, la dependencia con la temperatura de un cociente de lineas puede expresarse
de la siguiente manera;:

(T [Tnen;dV _ Tg' [14 ja(a —1)¢]
(T8) [ TPnendV ~ 10 [1 4+ 18(8 - 1)2]

(2.26)

por lo que la dependencia con la temperatura resultard en una determinacion distinta
de Ty, y con una dependencia de la siguiente forma funcional:

a\\ 1/(a=p) o _
T = <gﬂﬁi) ~ To (1 + +§1> 2 a#p. (2.27)

Se puede dar un tratamiento similar a las lineas de excitacién colisional, cuya inten-
sidad tiene una dependencia con la temperatura mas compleja, con la siguiente forma:

, , -~ hAmn
I(X™ Amn)cEL = C X / n(X“)neAmnW(X“,n)Ldv, (2.28)
C

donde C estd determinada por pardmetros atomicos, Ap., es la longitud de onda en
emisién, n(X*¥) es la abundancia de un ion X%, A,,, es el coeficiente de emisién
espontdnea de Einstein, y W(X* n) es la fraccién de dtomos del ion Xt en el nivel
n. Si las desexcitaciones colisionales son despreciables, entonces la Ecuacion 2.28 puede
reescribirse como

e

I(X™ M) ceL = C' x / n(X*)n T, 2 exp[-AE/KT.]dV. (2.29)
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De la misma manera en que se hizo con las lineas de recombinacion, es posible
definir una temperatura promedio para lineas de excitacién colisional:

n Nne e_l/gex — A
(T ) 2eapl- A KTy )) = S HE I DI, 030

donde AF es la diferencia de energia entre los niveles m y n.
Realizando una expansién en serie de Taylor alrededor de Ty obtenemos

con
(AE/KTy)? — 3BAE /KTy + 3/4)] t2
() 0<+[ AE/KT, — 1/2 2 (2:32)
Para un cociente de lineas, usando las ecuaciones 2.31 y 2.32, se obtiene
AE + AFE' t2
kTo 2

donde AE’ # AFE es la energia necesaria para excitar al electrén al nivel considerado,
2
yt* < 1.

2.7.1.2. Determinacién de abundancias usando t2

Una vez que se ha introducido el pardmetro t? para considerar las inhomogeneidades
de temperatura, es necesario conectarlo con el formalismo expuesto previamente para
calcular las abundancias quimicas (método directo). La intensidad relativa de una linea
de emisién colisional con respecto a HS es

I(XH Amn)  C x [ n(XF)n Ty P eap(—AB/KT,)dOds
I(H3) C x [nm T8 d0ds

: (2.34)

si suponemos que ambas lineas de emisién se originan del mismo volumen, entonces
la dependencia con df) y ds se cancela. Es importante notar que en las ecuaciones del
método directo sin fluctuaciones de temperatura se hace las suposicién de que las dos
lineas que consideramos en el cociente pueden ser representadas por una sola tempera-
tura. Al incorporar las inhomogeneidades de temperatura y el concepto de temperatura
de linea (Ecuaciones 2.25 y 2.32), cada linea tiene una dependencia con la temperatu-
ra distinta; consecuentemente se deben usar las temperaturas correspondientes, y no
podemos simplificar la expresién.
Resolviendo la ecuacién 2.34 para la abundancia relativa tenemos que

)

- CI(XH’ )\mn) T(Hﬂ)_O'SWTl/g()\mn)
n(HT)

25£0.00 a I(Hp) exp(—AE/KT(Amn))

(2.35)
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Esta expresion puede usarse para calcular las abundancias iénicas bajo la suposicién
de que el objeto estudiado presenta una temperatura constante, suponiendo T'(HS) =
T (Amn), obtenida mediante un diagnéstico de cociente de lineas.

Un caso de suma relevancia para el estudio de regiones H11 y NPs es el cociente de
[O 1] A4363/A\5007, para el cual tenemos

(2.36)

I(H,B) T—0.827

~1/2
I(5007) T(43é3/5007)ea:p(AE/kT(4363/5007)) [n(02+)]
(4363/5007)

- n(HT)

Sin embargo, como se ha demostrado en las Ecuaciones 2.18-2.29, la temperatura ob-
tenida a partir del diagnéstico de 4363/5007 no representa 7'(A5007), T'(A4363), ni
T(Hp). Sustituyendo el cociente de lineas de la Ecuacién 2.34 en la Ecuacién 2.36 y
resolviendo para la abundancia relativa, obtenemos finalmente

[n(OH)] B T(Hﬁ)70'827T(15/0207)exp(—AE(4363/5007)/kT(4363/5007) + AE(N) /KT (5007))
= ~0.327
n(H*) 1122000 T 4363/5007)
)
X - )
n(H*) 220,00

(2.37)

Nétese que esta ecuacién requiere que usemos tres temperaturas distintas: T(Hp),
T(Amn) ¥ Tases/s007; esta tltima se incluyé para obtener las abundancias tradicio-
nales (suponiendo temperatura homogénea), y recordemos que T'(HS) # T(Amn) #
Ty363/5007 7 To- La pentiltima temperatura atin se obtiene directamente del cociente
de lineas, sin embargo T(H/3) y T'(5007) se obtienen simultdneamente de Ty; T'(5007) y
T(HpB) son temperaturas de linea, dado que, como definimos anteriormente, representan
la temperatura requerida para producir la intensidad observada de [O 1] A5007 y Hf.
Finalmente la Ecuacién 2.37 puede reescribirse de la siguiente manera:

[Z(g:>)]t2¢o.oo -t [2(<(1){2:>)L20.00

donde K es un factor de correccién. En el caso de que las inhomogeneidades de tem-
peratura a pequena escala sean dominantes en un medio con composicién quimica
homogénea, K seria equivalente al ADF.

El formalismo de t? desarrollado ha tenido éxito en explicar la presencia del ADF en
regiones fotoionizadas donde su valor es bajo (menor a 3), particularmente en regiones
Hu (véase por ejemplo Esteban, 2002; Peimbert et al., 2004; Garcia-Rojas, 2007) y en
algunas NPs (Peimbert et al., 2014).

Méndez-Delgado et al. (2023) han demostrado contundentemente la presencia de
inhomogeneidades de temperatura en regiones H 11 galacticas y extragaldcticas a partir
de una amplia muestra de espectros de alta resolucién, cuantificadas mediante ¢%; a su
vez descartando la presencia de inhomogeneidades quimicas. Sin embargo, no se han
obtenido las mismas conclusiones en NPs, y no existe una razoén definitiva que explique

(2.38)

28



2.7 Posibles mecanismos responsables del ADF

el surgimiento de dichas inhomogeneidades en estos objetos; méas aun, trabajos como los
de Liu et al. (2001) y Wesson et al. (2003) reportaron la existencia de NPs con valores
de ADF notoriamente altos, que dificilmente corresponderian a fluctuaciones de tempe-
ratura con composicién quimica homogénea. Debido a esto, es necesario explorar otros
mecanismos no considerados en nuestro entendimiento de las regiones fotoionizadas.

2.7.2. Inhomogeneidades quimicas

Torres-Peimbert y Peimbert (1977) reportaron una discrepancia importante en la
abundancia de C** determinada con ORLs (a partir de C11 A\267) y CELs en UV
(considerando la linea semi prohibida C111] A1909) en una muestra de NPs. Peimbert
y Torres-Peimbert (1983) sugirieron que una distribucién inhomogénea de C en el gas
de las NPs podria explicar este fenémeno. Torres-Peimbert et al. (1990) construyeron
un modelo de fotoionizacién para la NP NGC 4361 con una distribuciéon inhomogénea
de C consistente en dos fases: una capa interna (cercana a la estrella) con una T, de
11400 K, rica en C, que es responsable de la mayoria de las lineas de recombinacién de
este elemento, asi como 48 % de H/3; mientras que una capa externa mds caliente, con
una T, de 20200 K, con composicién quimica "normal”! es responsable del resto de la
emision, dominando la de CELs de elementos pesados. Es importante notar que estos
trabajos se centraron en el carbono, y no en otros elementos pesados.

En la actualidad permanece en discusion la forma en que estas inhomogeneidades
puedan manifestarse en un escenario realista y consistente con el conocimiento actual
de las NPs, y con la evolucién estelar de sus estrellas progenitoras. Liu et al. (2000) y
otros autores (Tsamis y Péquignot, 2005; Yuan et al., 2011; Danehkar, 2018; Gémez-
Llanos y Morisset, 2020) han planteado la posibilidad de que existan condensaciones
méas densas que el gas circundante, ricas en metales y deficientes en hidrégeno, en las
que la abundancia relativa de elementos pesados es mayor que en el resto de la nebulosa.
Estas condensaciones serian las responsables de la emisiéon de ORLs, dando origen al
ADF.

En el caso de NPs, las condensaciones podrian surgir de eyecciones de las estrellas
que dieron origen a la nebulosa; sin embargo, persiste el problema de que los modelos
de evolucion estelar actuales no predicen la existencia de las mismas.

En la literatura se han discutido principalmente dos origenes posibles para la pre-
sencia de estas condensaciones en NPs con ADFs extremos. Una de ellas consiste en
un pulso térmico muy tardio (very late thermal pulse, o VLTP) en el que una estrella
aislada experimenta una pulsacién en la capa de quemado de He, rico en oxigeno y
neén (Iben et al., 1983; Herwig, 2001) durante la etapa de enfriamiento que la lleva a
convertirse en enana blanca. En el segundo escenario, una erupcién de tipo nova puede
surgir de la interaccién de estrellas binarias centrales con periodos muy cortos (Wesson
et al., 2018).

!Debido a que la abrumadora mayoria de las determinaciones quimicas a lo largo de la historia se

han hecho con CELs, a estas abundancias se les suele llamar 'normales’ en la literatura.
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La posible existencia de estas condensaciones en regiones H II es igualmente sujeto
de discusién. Tenorio-Tagle (1996), y posteriormente Tsamis y Péquignot (2005) y
Stasiniska et al. (2007) han propuesto un escenario para el enriquecimiento quimico del
medio interestelar en el que el material expulsado en las explosiones de supernova tipo
IT realiza un largo viaje a través del halo de la galaxia para volver a caer sobre el
disco de la misma, en forma de condensaciones ricas en metales; sin embargo, no hay
evidencia de que dicho material pueda permanecer estable en regiones H 11.

Autores como Garcia-Rojas et al. (2016) han presentado imégenes directas de la
NP NGC 6778 (con ADF~20) en emisién de lineas de recombinacién de O11 con el es-
pectrégrafo OSIRIS del Gran Telescopio de Canarias. Encontraron que la distribucién
espacial de O 11 AA649+50 no coincide espacialmente con [O 111] A5007. Richer et al.
(2013) encontraron un resultado similar en NGC 7009, reportando que el comporta-
miento cinematico de las lineas de O11 y [O111] es completamente diferente. Richer et
al. (2017), tras realizar un estudio cinemético de la linea de C11 A6578 en 76 NP, re-
portaron que el origen de esta tiene lugar en una zona mas profunda que la linea de Ha
y que las lineas de emisién de [N11]. De manera similar, Pena et al. (2017) mostraron
que en varias NPs las CELs y ORLs muestran distinta cinematica, dando evidencia de
que CELs y ORLs se emiten en plasmas diferentes, con diferentes condiciones fisicas,
posiblemente diferente composiciéon quimica, y diferente distribucién. Estos resultados
han contribuido a establecer la presencia de multiples componentes de plasma en NPs.

Corradi et al. (2015) y Jones et al. (2016) han mostrado que NPs con estrellas cen-
trales binarias de periodo orbital corto suelen presentar ADF's extremos; esta relacién
ha sido estudiada a profundidad por Wesson et al. (2018), quienes han propuesto que
las interacciones entre las binarias pueden propiciar eyecciones de material similares a
las producidas en novas, mismas que pueden ser responsables de la existencia de las
condensaciones de alta metalicidad, pobres en hidrégeno.

2.7.3. Otros posibles escenarios responsables del ADF.

En la literatura encontramos otros escenarios fisico-quimicos posibles propuestos
como origen y sustento del ADF en regiones fotoionizadas. Debe considerarse, sin em-
bargo, que estos no necesariamente son mutuamente excluyentes y que la importancia
relativa de cada uno de ellos puede variar de un objeto a otro.

» Inyeccién de energia mecanica. Empleando modelos hidrodindmicos, Peim-
bert et al. (1995) encontraron que los choques y flujos de gas de alta velocidad
pueden inyectar energia mecénica al gas, contribuyendo a un calentamiento inho-
mogéneo del mismo y propiciando que se generen inhomogeneidades de tempera-
tura sobre la linea de visién. Utilizando los modelos de choques de Hartigan et
al. (1987), Peimbert et al. (1991) demostraron que valores altos de t> pueden ser
explicados por la presencia de choques con velocidades mayores a 100 km s™1. A
partir de un analisis espectroscépico de objetos Herbig-Haro en la Nebulosa de
Orién, Mesa-Delgado et al. (2008) encontraron que el ADF de oxigeno muestra un
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pico en las zonas maés brillantes de dichos objetos, lo que después fue confirmado
por y Espiritu et al. (2017). Mesa-Delgado et al. (2009) y Espiritu et al. (2017)
reportaron ademas que la zona mas brillante de HH 202, no sélo muestra un pico
en el ADF de oxigeno, sino también un méximo en el valor de t2.

Peimbert y Peimbert (2006) citan diferentes trabajos en los que se analizan meca-
nismos de inyeccion de energia mecédnica en las capas en expansion de NPs. Segin
estos autores, estos procesos son mas importantes en algunos objetos y podrian
ser los responsables de la dispersién observada en los valores de 2 observados en
NPs.

Condensaciones de alta densidad. Viegas y Clegg (1994) propusieron que en
presencia de condensaciones con densidad mayor que la densidad critica de las
lineas nebulares de [O111] (7 x 105 cm™3), estas lineas se desexcitan colisional-
mente mientras que la linea auroral (con una densidad critica de 2.5 x 107 cm 3,
que es mucho mayor), no lo hace. Como consecuencia, T,([O111]) podria estar

sobre-estimada y el cociente O /H* subestimado.

La posible existencia de tales zonas de alta densidad en NPs ha sido investiga-
da por varios autores. A partir de observaciones del Telescopio Espacial Hubble
(HST), Torres-Peimbert et al. (1997) muestran que la planetaria M 2-29 tiene al
menos dos componentes: uno de relativamente baja densidad (n. = 10* ecm™3) y
menor T, que la obtenida a partir de observaciones en Tierra, y otro con mucha
mayor densidad (n. = 106 cm™3). Liu et al. (2000) propusieron la utilizacién de
diagnoésticos de densidad en el IR lejano, empleando lineas como [O 111] A52 y A88
pm, que tienen muy bajas densidades criticas, y compararlas con los diagnosti-
cos que hagan uso de lineas de alta densidad critica e.g. [Cli1] A\ 5517, 5537,
para investigar la presencia de condensaciones de alta densidad. Usando estos
diagnésticos se ha demostrado la presencia de estas condensaciones en varias NPs
(Liu et al., 2000, 2001) y regiones H11 (Tsamis y Péquignot, 2005; Mesa-Delgado
et al., 2009; Méndez-Delgado et al., 2022). No obstante, persiste el problema de
que las lineas en IR suelen ser considerablemente débiles, y no siempre son regis-
tradas por los espectrégrafos centrados en el ultravioleta (UV) y Visible (V).

Distribucion k. Este mecanismo propone que la distribucién de velocidades de
los electrones libres en las regiones H II y NPs puede desviarse de una curva de
Maxwell-Boltzmann, debido a la presencia de electrones supratérmicos. (Nicholls
et al., 2012, 2013) y Dopita et al. (2013) han propuesto que la distribucién de los
electrones puede estar representada por la distribucién k, cuyas propiedades son
exploradas a detalle en plasmas estelares por Livadiotis y McComas (2009). En
este caso, el valor de k indica el grado en el que la distribucién de velocidades
electrénicas se desvia de una Maxwelliana. En el limite en que x = oo, ambas
curvas son idénticas. Es asi que, para regiones H11, 10 < x < 40.

Ferland et al. (2016) ha mostrado que la distancia sobre la cual las tasas de
calentamiento cambian son mucho mayores que la distancia a la que pueden des-
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plazarse los electrones supratérmicos, y que la escala de tiempo para termalizar
estos electrones es mucho mas corta que las escalas de tiempo de calentamien-
to o enfriamiento. Estas estimaciones implican que los electrones supratérmicos
habran adoptado una distribuciéon de velocidades Maxwelliana mucho antes de
afectar a los iones progenitores de CELs y RLs, poniendo un limite a los va-
lores de k > 10°%, siendo demasiado altos para ser consistentes con los valores
requeridos; en otras palabras, en regiones fotoionizadas ocurren desviaciones con
respecto a una maxwelliana miles de veces menores que las requeridas.

2.8. Modelos numéricos de fotoionizacién (el cédigo Cloudy)

Las condiciones fisicas en una region fotoionizada pueden simularse mediante cédi-
gos que calculan el equilibrio térmico y de fotoionizacién, asi como la transferencia
radiativa. Existen varios codigos disponibles en la investigacién astronémica para reali-
zar este tipo de modelos. Uno de los cédigos mas utilizados en la actualidad es CLOUDY
(Ferland et al., 2017), el cual ha estado en continuo desarrollo por més de treinta afnos,
recibiendo un gran soporte y documentacién por parte de la comunidad astronémica.

CLOUDY es un cddigo de acceso libre para modelar plasmas ionizados en equilibrio
termodinamico no local que considera las ecuaciones de equilibrio de ionizacién y de
equilibrio térmico presentadas en el Capitulo 2. CLOUDY ha sido utilizado para enten-
der el comportamiento de la materia en distintos entornos de interés astrofisico, como
discos de acrecién en AGNs, nubes moleculares, la corona solar, el medio intergalacti-
co, regiones H1I y, por supuesto, nebulosas planetarias. El codigo considera densidades
desde el limite de baja densidad hasta 10'® cm™3, y temperaturas entre unos cuantos
kelvin, y 100 K. El cédigo incluye todos los iones de elementos hasta el niimero atémico
30, y abarca 625 especies (4tomos, iones o moléculas).

Para modelar una regién fotoionizada CLOUDY requiere una serie de entradas, entre
las que se encuentran las siguientes:

» Fuente de ionizaciéon. Puede ser una sola estrella o un cimulo de estrellas,
incluyendo la forma del campo de radiacién, p. ej. un cuerpo negro con una Tesr
determinada o una atmosfera estelar con una distribucion de energia spectral
(spectral energy distribution, SED) especifica. También es necesario especificar la
luminosidad y la tasa de fotones ionizantes (Q(H)). En el caso de NPs, las SEDs
mas utilizadas en modelos de fotoionizacién son las de Rauch (2003).

= Densidad de hidrégeno. Puede especificarse una sola densidad para todo el
modelo, o una distribucién de densidad como funcién del radio.

= Abundancia quimica del gas. En este caso pueden especificarse o considerar
abundancias predeterminadas representativas de objetos del medio interestelar.

= Radio. Indica la distancia desde el centro de la fuente ionizante, hasta la cara
iluminada de la nube.
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= Factor de llenado. Los resultados observacionales demuestran que la distribu-
cién de la materia en NPs y regiones H 11 no es uniforme. Una forma de modelar
este hecho consiste en suponer que existen condensaciones de cierta densidad,
rodeadas por zonas de densidad cero. Asi, el factor de llenado expresa la fraccién
de volumen ocupado por las condensaciones.

= Criterios de parada del modelo. Puede especificarse por ejemplo, que el
computo se detenga a cierto radio, temperatura, o grado de ionizacién.

= Morfologia del gas. Puede ser esférica o plano paralela.

Con estas entradas, CLOUDY produce archivos de salida que incluyen un espectro
emitido sintético, temperatura y densidad electrénica, fracciones iénicas, calentamiento
y enfriamiento, etc. Cabe mencionar que la informacién se presenta tanto celda por
celda, como en forma integrada.

En este trabajo también hemos utilizado la biblioteca de PyTHON PYCLOUDY (Mo-
risset, 2013) para tener un mejor manejo de los archivos de entrada y salida. Esta bi-
blioteca permite generar archivos de entrada con unas cuantas lineas de cédigo, ademas
de incorporar y personalizar pardmetros co