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RESUMEN

Se presenta un modelo semi-analitico para regiones HII con mas de una
estrella excitatriz asociada. Se adoptan nebulosas con densidad uniforme com-
puestas sélo de H y O (se plantea una aproximacion de dos niveles para los
atomos e iones del oxigeno). Los espectros emergentes de las estrellas asocia-
das son considerados como de cuerpos negros y el campo difuso originado en la
nebulosa es omitido al considerar los casos A y B. Las ecuaciones del equilibrio
de ionizacidn, del balance energético y del transporte radiativo son resueltas en
un arreglo cartesiano de celdas mediante el cdlculo iterativo de las magnitudes
fisicas involucradas. De este modo se hallan las estructuras de ionizacién y de
temperatura electrénica para el caso unidimensional de nebulosas con una sola
estrella excitatriz y para los casos en dos y tres dimensiones de nebulosas con
dos y tres estrellas excitatrices, respectivamente.

Descriptores: astrofisica — regiones HII — nebulosas gaseosas

ABSTRACT

A semi-analytical model is presented for HII regions with more than one
associate exciting star. Nebulae are selected with uniform density composed only
of H and O (an approach of two levels appears for the atoms and ions of the
oxygen). Associate stars are assumed to radiate as blackbodies and the diffu-
se field caused in the nebula is omitted having considered the cases A and B.
The equations of ionization balance, of the energy balance and of the radiative
transfer are solved in a Cartesian cells’ arrangement by means of the iterative
calculation of the involved physical magnitudes. In this way, the structures of
ionization and of electronic temperature for the unidimensional case of nebu-
lae with only one exciting star and for the two and three dimensional cases of
nebulae with two and three exciting stars, respectively, are obtained.

Key words: astrophysics — HII regions — gaseous nebulae

1. INTRODUCCION

las conocidas regiones de ionizacion. Existen dos

Las nebulosas gaseosas, son nubes de gas y pol-
vo del medio interestelar distribuidas principalnen-
te en los discos de galaxias espirales e irregulares.
Estan asociadas a estrellas con temperaturas super-
ficiales elevadas, llamadas estrellas excitatrices de-
bido a que la radiacién ultravioleta que emiten en
gran proporcion ioniza el gas nebular originando
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tipos principales de estas nubes: Las nebulosas bri-
llantes o regiones HII, de formas irregulares y con
extensiones de hasta cientos de parsecs, estan aso-
ciadas en general a mds de una estrella excitatriz;
es mas, en general las estrellas asociadas, estrellas
jovenes, se han formado con parte del gas original
de la nebulosa y tienen temperaturas superficiales
que van desde los 25 x 103K hasta los 50 x 103K,
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aproximadamente, es decir, se trata de estrellas de
tipo O y B. El otro grupo importante lo conforman
las nebulosas planetarias, las cuales estan asociadas
a una sola estrella excitatriz en su interior y fueron
originadas por la expulsién de gas de las estrellas
interiores cuando se alejaron de la secuencia prin-
cipal en su proceso evolutivo. Tienen formas mas
o menos regulares (esféricas principalmente) y sus
extensiones son del orden de los parsecs. Las estre-
llas asociadas a estos objetos tienen temperaturas
superficiales en el rango de 30 x 103K a 100 x 103 K,
aproximadamente (correspondientes a las de los ti-
pos O y WR), y se encuentran en un proceso de rapi-
da evolucidn al estado de enana blanca. Las densi-
dades en las nebulosas gaseosas son muy bajas, de
uno a mil &tomos por centimetro ctbico, y sus tem-
peraturas tipicas son del orden de los 5 x 103K. Se
las puede considerar en estado estacionario en las
escalas de tiempo de observacién y bajo las condi-
ciones tan enrarecidas en las que se encuentran, los
procesos elementales de interaccion entre materia
y radiacién no estdn gobernados por condiciones
de equilibrio termodindmico (ni siquiera a un ni-
vel local) en el sentido de que los distintos procesos
estan desconectados uno de otro y asi el numero de
parametros para describir a un elemento del siste-
ma es muy grande, a diferencia de lo que ocurre en
los procesos termodinamicos usuales, donde, por
ejemplo, los sistemas estan caracterizados por una
Unica temperatura, mientras que en las nebulosas,
siguiendo con el mismo ejemplo, existe una tempe-
ratura para ciertos procesos de absorcion, otra para
ciertos procesos de emision, una otra para procesos
colisionales, etc. No estd demds agregar que enton-
ces no se cumple el principio de microreversibili-
dad de los procesos a nivel elemental sino mas bien
que estan establecidas condiciones de equilibrio es-
tadistico, en el otro extremo del balance detallado.
La radiacién que ioniza el gas nebular cuando es
absorbida en la nube sufre atenuacidn; la radiacién
emitida es vista en el visible con un espectro conti-
nuo sobre el cual estdn superpuestas lineas de emi-
sion. El polvo, con sélo un 1% de la masa total,
tiene el efecto de enrojecer la radiacion hacia el IR,
pero su presencia no afecta notablemente la estruc-
tura de ionizacion no sélo del H, sino tampoco la
de otros elementos menos abundantes. Aparte de
la atenuacidn, la radiacién también es diluida por
el efecto geométrico de la disminucién de la densi-
dad de fotones a medida que se propagan a distan-
cias cada vez mayores de las estrellas excitatrices.
Ambos efectos, atenuacién y dilucidn, originan el

agotamiento de los fotones capaces de producir io-
nizaciones; mientras su numero sea apreciable, la
ionizacion del H es alta hasta que, a una cierta dis-
tancia de las estrellas asociadas, decae abruptamen-
te debido a un brusco aumento de la tasa de creci-
miento del espesor dptico con la distancia; entonces
se tiene una region interior de hidrégeno ionizado
bien definida, es decir, con una region de transicion
a la zona de hidrégeno neutro de un espesor muy
delgado frente a las dimensiones de la regién in-
terior. Estas regiones son las llamadas regiones HII.
Pese a la baja abundancia de elementos mas pesa-
dos que el H y el He, estos elementos son dominan-
tes en el enfriamiento via las colisiones con electro-
nes libres. Cuando los electrones son liberados en
las fotoionizaciones, inicialmente poseen una alta
energia cinética, pero después, debido a las colisio-
nes con los atomos e iones de elementos pesados,
disminuyen su energia cinética promedio y por lo
tanto su temperatura. Esta tltima es la temperatura
nebular (o temperatura cinética de las nebulosas).
Este trabajo se inclina al estudio de regiones HII
con mas de una estrella excitatriz (aunque también
puede ser aplicado al caso de una sola estrella aso-
ciada), tratando de evitar el problema de una reso-
lucién numérica complicada para este caso donde
ya no se tiene una simetria esférica. Como un pri-
mer paso, considera al oxigeno como unico agen-
te de enfriamiento, ya que se ha comprobado por
otros trabajos [12,8] que este elemento es uno de
los mds importantes enfriadores en las nebulosas
gaseosas. También, se considera solo al hidrégeno
como agente de atenuacion. El efecto del helio es
también importante debido a su alta abundancia,
pero no se lo considera como una primera simpli-
ficacion en el estudio. El aspecto mas delicado es
el de la resolucién del problema del transporte ra-
diativo que gobierna la atenuacién; para abordarlo
de la forma mas sencilla posible, se ve necesario
dividir el estudio en los casos extremos A y B plan-
teados para los espectros de nebulosas gaseosas.

2. CONDICIONES FISICAS EN NEBULOSAS
GASEOSAS

En las nebulosas gaseosas las densidades tipicas
del gas son del orden de (10— 10*) 4tomos por cm3,
con una abundancia del 70% de H, 27% de He y
el restante 3 % conformado por elementos mds pe-
sados, tales como O, N, C, Ne, Si y otros. Dadas
las altas temperaturas de las estrellas excitatrices
asociadas, el gas posee un alto grado de ionizacién,
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de tal forma que la densidad en numero de elec-
trones libres es aproximadamente igual a la densi-
dad en numero del gas. La temperatura tipica del
gas, que es la temperatura cinética de los electro-
nes libres (temperatura alectrénica), es del orden
de (103 — 10*)K. En lo que se refiere a los proce-
sos elementales, no se establece la microreversibi-
lidad de los mismos: el intervalo de tiempo carac-
teristico para los procesos de emisidon espontanea es
tesp ~ (1078 — 107*)s (excepto para el caso de los
niveles metaestables, donde la emisidon espontanea
compite con los procesos colisionales); el de los
procesos colisionales es t.,; ~ (s — horas); el de
las fotoionizaciones es ¢, ~ afios; el de los proce-
sos de absorcion discreta es tqps o< tesp/ i, (donde
1, es la densidad de energia radiante y por lo tan-
to t4ps > lesp); €l de las recombinaciones (radiati-
vas) es t,.. ~ (10°/N,)afios/cm? (donde N, es la
densidad en numero de electrones libres); y el de
la recombinacion triple —también llamada recom-
binacién colisional— es t;,; ~ (105t,../N.)/cm3.
De esta manera, los procesos ligado-libre estan go-
bernados por los procesos de fotoionizacién y re-
combinacién radiativa; mientras que los procesos
ligado-ligado estan gobernados por los procesos de
emisién espontdnea y colisionales. [1,2]

Bajo estas condiciones tan enrarecidas, el gas
esta muy alejado de las condiciones de equili-
brio termodindmico, estando mas bien establecidas
las condiciones del equilibrio estadistico, donde el
numero de procesos por unidad de volumen y de
tiempo que arrancan electrones de un dado estado
es igual al nimero de procesos por unidad de vo-
lumen y de tiempo que dejan electrones en el mis-
mo estado. Por otro lado, dado que dominan los
procesos de emision espontanea (excepto en el ca-
so de los niveles metaestables), los dtomos del gas
estan casi todo el tiempo en el estado fundamental
[1,2,3].

El transporte radiativo de la energia radiante ge-
nerada por las estrellas excitatrices obedece, enton-
ces, los siguientes esquemas: Para el caso del con-
tinuo, dada una fotoionizacion, ésta es seguida de
una recombinacion radiativa, luego de la cual, el
electrén decae al nivel fundamental ya sea directa-
mente o en cascada. Para el caso del espectro dis-
creto, dada una absorcion discreta, el electron ex-
citado puede o bien decaer directamente al nivel
fundamental (dispersién), o bien decaer al mismo
en cascada con la emisién de dos o mas fotones (de-
gradacion de fotones).

3. EQUILIBRIO DE IONIZACION
3.1. Equilibrio de ionizacidn del hidrégeno

El balance entre las fotoionizaciones y las re-
combinaciones radiativas —a las que llamaremos
de ahora en adelante sélo recombinaciones— por
unidad de volumen y de tiempo que involucran al
hidrégeno en una dada posicién del sistema nebu-
lar, se expresa con la siguiente igualdad (ecuacion
del equilibrio de ionizacién [1,2,11,12]):

N dv + 0
N(H") 47T04,,J,,h— = N(H")N.a(H",T,), (1)
V1 14

donde N(H"), N(H™), y N, son las densidades en
numero (que llamaremos sélo densidades de ahora
en mas) de H°, H* y de electrones libres (densi-
dad electronica), respectivamente; .J,, es la intensi-
dad media de la radiacion, «a, es la seccién eficaz
de fotoionizacién del H desde el nivel fundamental
—funciones éstas de la frecuencia v—; v; es la fre-
cuencia umbral de fotoionizacién del H y a(H°, T)
es el coeficiente de recombinacion de este elemen-
to, funcion de la temperatura cinética T..

El campo de radiacién es la suma de dos campos

J, = Jr 4+ Jo. 2)

El primero, J;;, es el campo estelar, es decir, aquél
cuyos fotones son todos originados en las estrellas
asociadas. El segundo, .J¢, es el llamado campo di-
fuso, cuyos fotones son todos originados en la ne-
bulosa. Dadas las relativamente bajas energias de
los electrones libres a las temperaturas nebulares
tipicas, los Unicos procesos (en promedio) capaces
de producir fotones que puedan ionizar al H son
las recombinaciones al nivel fundamental, y puesto
que el coeficiente de recombinacién al nivel funda-
mental, ap,s, €s menor que la mitad del coeficiente
de recombinacién (total), a [1], se tiene que

oo dV
Nm/4y*—d—:
()VIMM% D

N(H")N.Ja(H°,T,) — 2 apase(H°, T.)] >0, (3)

es decir, la contribucién a las fotoionizaciones es
mayor para el campo estelar que para el difuso. Pe-
ro pueden ser estudiados los casos extremos de la
ionizacion [1]:

CASO A. Nebulosa con espesor 6ptico despre-
ciable en todas las lineas Lyman del HI. En este
caso todos los fotones de linea de la serie de Lyman
emitidos en la nebulosa escapan de la misma sin
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sufrir absorcién. Esta es una buena aproximacién
para nebulosas con relativamente pequefias canti-
dades de gas y por lo tanto, en éstas, una prime-
ra buena aproximacién es considerar que el campo
difuso es despreciable frente al estelar, y se puede
tomar J¢ = 0.

CASO B. Nebulosa con grandes profundidades
Opticas en todas las lineas Lyman del HI. En es-
te caso, todos los fotones de linea de la serie de
Lyman emitidos en la nebulosa son absorbidos en
la misma. Como ésta es una buena aproximacion
para nebulosas con relativamente grandes cantida-
des de gas, una primera buena aproximacion para
ellas es suponer que ningun fotén capaz de ionizar
al H puede escapar de las mismas. Cuando el espe-
sor optico es mucho mayor que la unidad (7, > 1),
casi todos los fotones capaces de ionizar al H son
absorbidos en la nebulosa. Entonces, dado que T es
relativamente baja, o, ~ «,, (valor méximo de la
seccion de fotoionizacion del H), y por lo tanto, el
camino libre medio de un fotén capaz de ionizar al
Hestl, =1/NH"a, ~1/N(H)aq,,, y como pa-
ra un espesor Optico grande se tiene un valor alto
de la densidad de H? respecto de otros casos, este
fotdén sera absorbido en las inmediaciones del lugar
de su emisién; entonces el campo difuso puede ser
aproximado por la funcién fuente:

Jv
J’d ~ Sll =, 4
v N(Haq, “)
donde j, es el coeficiente de emisién. Esta es la
aproximacién llamada on the spot (OTS)! y con la
misma se tiene:

o [~ L dv + 0
N(H") 47TaVJ”h_ = N(HT)Nb(H", T,),
V1 v

b(H, T.) = a(H°, T.) — apase(HY, T2),  (5)

donde b(H",T,) es el coeficiente de recombinacién
del caso B.

Tanto en el caso A como en el caso B no aparece
el campo difuso. A menos que se diga lo contrario,
de ahora en adelante se trabajara con el caso A; pa-
ra el caso B sélo habra que hacer el cambio a — b.

3.2. Equilibrio de ionizacion de otros elementos

Para el caso de otros elementos, la ecuacién del
equilibrio de ionizacién tiene la misma forma de

Tal vez una traduccién apropiada de esta denominacién
seria “en el mismo lugar”.

TABLA 1

Numero total de fotones capaces de ioni-
zar H emitidos por segundo por estrellas
de tipo espectral T'F' y temperatura super-

ficial T*.
TE | T* (10*K) | logQ* (fot/s)
05 4,8 49,67
06 4,0 49,23
o7 3,5 48,84
09 3,2 48,24
B0 3,0 47,67
(1), a saber:
N(Xk)/oo dran, (XF)J, dv
(X% " h
= N(X*Nea(X*, T0), (6)

donde N(X*)y N(X**!) son las densidades del
elemento X en los estados de ionizacion ky k + 1,
respectivamente, o, (X*) es la seccién de fotoioni-
zacién del nivel fundamental de X*, v (X%) es la
frecuencia umbral de fotoionizacidn correspondien-
tey a(X*, T,) es el coeficiente de recombinacién del
i6n XA+,

3.3.  Modelo para el equilibrio de ionizacion

Se considera una nebulosa estacionaria, eléctri-
camente neutra y no limitada por densidad sino por
ionizacion, es decir, la regién HII es completamente
interior a la nebulosa. Se toma una densidad uni-
forme para todos los elementos que constituyen el
gas. Asi, para el H y en la posicion 7

N(H) = N(H°,7) + N(H",7), (7)

y para otro elemento X cualquiera:

NX)=NX%")+NXT,#)+NX2 /) +---.
(8)

Inmerso en la nebulosa se encuentra un grupo
de estrellas excitatrices de nimero arbitrario, n, las
cuales estdn dispuestas espacialmente también de
forma arbitraria. Para la i-ésima estrella, se pue-
de definir un radio unidad ficticio, R;, igualando
el numero de fotones estelares capaces de ionizar
H por unidad de tiempo, Q*, con el numero total
de recombinaciones del H producidas por unidad
de tiempo dentro de la esfera de radio R;:
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—Q7
9)

donde R} es el radio de la estrella i, J};(R) es el
campo estelar en su superficie,

4
gwa’N(H) 0 = 4’ R}? / T R*

ao = a(H’, Ty), (10)

siendo Tp un valor tipico de la temperatura cinética.
También, y sélo a los efectos de esta definicidn, se
ha supuesto que todo el H estd en estado ionizado
(N(H')= N(H)) yque N, = N(H™"). Entonces el
radio obtenido es

fii = (ﬁ)m

(donde se ha usado la aproximacién (3/7)'/3 ~ 1)
el cual es el radio de la esfera de hidrégeno ioniza-
do, llamada esfera de Strémgren. Valores tipicos de
Q* se listan en la tabla 1 [1]. Para el sistema con-
junto se define un radio de Strémgren equivalente
de la siguiente manera:

n 1/3
-(xm)
i=1

el cual serd usado como la escala de longitud.
El campo estelar de la estrella : tiene la siguien-
te expresion

(1D

(12)

R*

2
* *\ =74 (7) 1
) FE)e0. a3)

T = (
donde 7; es la posicion de la estrella (considerada
como un objeto puntual). El factor cuadratico es el
factor de dilucién geométrica de la radiacién estelar
y el factor exponencial da cuenta de la atenuacién
de la radiacion estelar a causa de la absorcion de la
misma en la nebulosa.

En este modelo se realiza una simplificacion en
el problema del transporte radiativo al considerar
que las absorciones se dan —dada su mayor abun-
dancia— sélo por el H. Entonces, el espesor éptico
a la frecuencia v se escribe:

|77
() = a (HO) /0 N(HO, ', (14)

donde la integral es realizada a lo largo de la linea
recta que parte de la estrella y termina en el pun-
to de posicién 7. De igual manera se plantea, como

TABLA 2

Parametros de las secciones de fotoioniza-
cién de H y O.

Xk a1 (107 %¥em?) By s vi(H)/vi(XF)
H 6.30 134 2.99 1,00
01 (45) 2,94 2.66 1,00 1,00
OI (D) 3,85 438 1,50 0,80
OI (*P) 2,26 431 1,50 0,73
oIl 7,32 3,84 2,50 0,39
OIII 3,65 2,01 3,00 0,25

una buena aproximacién, que la densidad electrdni-
ca es igual a la densidad de hidrégeno ionizado:
Ne(r)

= N(H™",7). (15)

Se normalizan las magnitudes del problema
usando valores caracteristicos de las mismas. Las
posiciones normalizadas son dadas por las expre-
siones:

T = 7 v, = |T — Tl (16)
Las fracciones de H” y de otros elementos en dis-

tintos estados de ionizaciéon estan dadas por:

_ N(HY)
N(X*
(X" = N(XF) —|(- N()Xk+1)’
_NXFT) 1 =X
= Fem =y @7

El espesor éptico caracteristico del sistema puede
definirse como

TR = RN(H)ay, (H), (18)

Las secciones de fotoionizacién tienen una bue-
na representacién con la forma interpolante (Sea-

ton, 1958; Burguess, 1960):
v\~ ® v\ !
ay = ay <—> B+ (1—p51) <—) , V2>,
V] 41
(19)

donde aq, 31 y s son pardmetros para cada especie
considerada. En la tabla 2 se dan sus valores para el
H y el O hasta el grado de ionizacién considerado
en este trabajo. En la misma se dan los valores para
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o[d]

Figura 1. Secciones de fotoionizacién normalizadas del
H y del O en sus distintos estados de ionizacién consi-
derados.

tres casos de la ionizacién de OI correspondientes a
los tres mdas importantes procesos para la radiacién
aprovechable; éstos son:

00(2p4 3P) N O+(2p3 4S, 2p3 2D,2p3 2P)

Tanto la frecuencia como las secciones de fotoio-
nizacién son normalizadas a los valores de las mis-
mas para el umbral de ionizacién del H:

v v (XF)
= ;o Q(xh) = :
C v (H) Cl( ) 1 (H)
0 -1 _ au(HO) k A _ au(Xk)
U[H 7€] aul (HO)’ U[X 7<] - " (HO) (20)
En la fig 1 se muestran estas secciones eficaces para
el HyelO.

Con las definiciones dadas en las ecuaciones
(17), (18) y (20), el espesor 6ptico correspondiente
a la estrella ¢ (ec. 14) toma la forma:

n(p)dp.
(21)
El coeficiente de recombinacion del H (Seaton,
1959) tiene la expresiéon

7¢i() = Tro[HY, (i(@), i) = /0

a(H°,T,) = 5,197 x 107 \/2~, em? /s,

0,469 . 157890K
AT T,

Yo = 0,4288+1In \/2+ : (22)

y para el caso B, su expresion es (Hummer & Sea-
ton, 1963):

b(HO, T,) = 1,627 x 107 ¥}/ 2y em? /s,

100 E

10

I I I
0 0.5 1 1.5 2

Figura 2. Coeficientes de recombinaciéon normalizados
del H y del O en sus distintos estados de ionizacion
considerados y para una temperatura caracteristica Ty =
5x 103K.

0,584 10K
’yb:1+1,65710g)\b+1—/3, Ap = .
A 1.

La temperatura cinética se normaliza segtin

(23)

t=— (24)

y, entonces, los coeficientes de recombinacién del
H en los casos Ay B son normalizados a sus valores
en Ty, ap = a(H,Ty) y by = b(H°,Ty), respectiva-
mente:

0 41 _ a(H°, T¢) _ b Yalt)
= T T =T
aog 0 _ b(HO>Tc) _ i 'Yb(t)
boﬂ[H 1) = T AR (25)

Para el caso de no-hidrogenoides se tiene la si-
guiente forma para el coeficiente de recombinacion
(Aldrovandi & Pequignot, 1973):

104K\ A 1
(Z(Xk,Tc):AT< T ) + de <1+Bd€ Ti);
c Tc?’/?eT_c

(26)
donde el primer término corresponde a la recom-
binacién radiativa y el segundo a la recombinacién
dielectrénica. Estos coeficientes se normalizan tam-
bién al valor de ag:

a(Xk,T,)

alX*, 1] =
ao

(27)
En la tabla 3 se dan los valores de los parametros
para el caso del O hasta el maximo grado de ioni-
zacion considerado y en la figura 2 se grafican los
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TABLA 3
Pardmetros de los coeficientes de recombinacién del O para los estados de ionizacién considera-
dos.
Xk | A (107 2em3/s)  p Ag(1073emPK3/?)s)  Ty(10°K) By Ti(10°K)
oI 0,3 0,678 1,4 17 2,5 13,0
oIl 2,0 0,646 1,4 17 3,3 5,8
OIII 5,1 0,666 2.8 18 6,0 9,1

coeficientes normalizados para el caso de una tem-
peratura caracteristica Ty = 5 x 103 K.

En lo que respecta al campo estelar, se adopta la
forma de cuerpo negro:

dv _ 2h
T2 (RY) VV % i (€)dc,
Ji (€) = e ST hvi(H) ~ 16 <1O4K>
(28)

donde T7* es la temperatura del cuerpo negro que
mejor ajusta el espectro energético de la estrella en
cuestion.

Con todo ésto, las formas adimensionales del
equilibrio de ionizacién estan dadas por las expre-
siones:

1 —n[XF
%(1 ~ malx*, 1) = Go[xH],
k TR HOz[X ]
o[X*] —3Z§jl< )v— 29)
donde
| ol it
Ho [ X" = X . (30)

JREAGLS

4. BALANCE ENERGETICO

Se considera que la ganancia de energia térmi-
ca en la nebulosa esta gobernada soélo por los pro-
cesos de fotoionizacién del H y que las pérdidas
de la misma estan determinadas so6lo por los proce-
sos de excitacion colisionales de 4tomos e iones de
elementos pesados. En particular, de todos ellos se
escoje al O por tratarse de uno de los agentes de
enfriamiento mads eficientes en los sistemas nebula-
res. La ecuacién del balance energético se obtiene,

entonces, igualando las expresiones para la ganan-
cia y la pérdida de energia térmica. Como éstas son
funciones de la temperatura cinética del gas, ésta
puede ser obtenida de la misma para cada punto de
una nebulosa gaseosa.

4.1.

La ganancia de energia térmica por unidad de

volumen y de tiempo en un dado punto de una ne-
bulosa estd dada por

Ganancia por fotoionizacion del H

I'(HY) = N(H") /oo 4, J,h(v — yl)d—” (31)
v hv
Los electrones liberados en las fotoionizaciones
estardn caracterizados por una temperatura cinéti-
ca inicial, T},. Luego, debido a las sucesivas colisio-
nes sufridas por los mismos, se termalizaran, alcan-
zando a poseer una distribucién Maxwelliana de ve-
locidades caracterizada por la temperatura cinética
del gas, T.. Usando la ecuacidn del equilibrio de io-
nizacion, la energia cinética inicial promedio de los
electrones libres esta dada por la expresion:

o0 d
3 Aoy, J,h(v — Vl)h—y
kT, = 24 . (32)
2 R dv
/ dray, J,—
vi(H) hv

4.2. Pérdida por excitacion colisional

Como se menciond, sdlo se considera la pérdida
de energia térmica por emision excitada colisional-
mente. En estos procesos, las colisiones de atomos
e iones de elementos pesados con electrones libres
compiten con la emisidén espontanea en el pobla-
miento y despoblamiento de los niveles metaesta-
bles de los mismos. Sea X* el 4tomo X en el esta-
do de ionizacién k con M} niveles de importancia
considerados. La ecuacién del equilibrio estadistico
para el nivel n se escribe:
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n-1 M,
Nn Z Ann’ + Ne Z qnn' | =
n’'=1 n’'#n
My, My,
Z Nn/An/n + NB Z Nn/qn/n. (33)
n’'=n+1 n’'#n

El miembro izquierdo da cuenta de todos los pro-
cesos que despueblan el nivel n por unidad de vo-
lumen y de tiempo: por emisidon espontdnea en el
primer término, y por desexcitacién colisional en
el segundo. El miembro derecho, da el nimero de
procesos que pueblan el nivel n por unidad de vo-
lumen y de tiempo: con emisién espontdnea en el
primer término, y con excitaciones colisionales en
el segundo. Apyp es el coeficiente de emisién es-
pontanea y gnn es el coeficiente para los procesos
colisionales, el cual, tiene las siguientes expresiones
como funcién de la temperatura cinética [1,8]:

8,63 x 1076 ypp/
Tcl/2 (N
Wn/ JkT.

_ —Xnn'
gnn’ = w gn'me 00
n

gn'n =

(n< n’), (34)

donde ynn' es el coeficiente de intensidad del pro-
ceso y wn es el peso estadistico del nivel n (wp =
2jp + 1, donde j, es el numero cudntico asociado
al momento angular total).

Ademas de (34) se tiene la ecuacion de vinculo:

M,

> Na(X*) = N(XP), (35)
n-1

que da el numero total de particulas de la especie
X* por unidad de volumen.

Sea xn = Np(X*)/N(X*) la poblacién relati-
va del nivel n y xnnr = xon > 0 la diferencia de
energia entre los niveles n y n’. Entonces, la pérdi-
da de energia térmica por unidad de volumen y
de tiempo debida a la excitacién colisional de X*
esta dada por:

My—1 M,y
PC(Xk) = NeN(Xk) Z
n=1 n’=n+1

(36)

4.3. Modelo para el balance energético

Dada la complejidad del problema de la obten-
cién de las poblaciones xp para M} niveles de im-
portancia, se postula la aproximacién con un pro-
blema equivalente de dos niveles: Sean s e i los

Z Xn'n(¥*n¢nn’ —%n’gn/nl-

TABLA 4

Términos (en orden creciente de la
energia) para los distintos estados de io-
nizacion del oxigeno considerados.

o' | 3, P 3Py Dy 1S, —

O | %S5 ?Dsjn 2Dy 2Py ?Pyjp —

O+2 3P0 3P1 3P2 11)2 1SO 552

O | 2Py 2Pys *Pyyy “Pyy Py —

indices que denotan a los niveles equivalentes de
mayor y menor energia de la dada especie X*, res-
pectivamente. En ese caso (36) toma la forma:

s
Po(X*) = N.N(X*F)xL; —
1 N =S1 (1 218
+ eAsi( +qsi>
(37)
donde
Mp—1 M,
Xgi: Z Z Xn'n, (38)
n=1 n’=n+1
1 Mol My
Asi =7 Z Z AnmXxnn, (39)
Xsi n=1 n’=n+1
1 Misl My
dsi = —71- Z Z dn’'nXn'n, (40)
Xsi n=1 n’=n+1
y .
s _ e vis/M, (41)
dsi
con
My—1 M,
Z Z Xn’'nYn'n
Wn
n=1 n’=n+1
Qig = 1 M 42)
Z Z Xn'nTn'n
n=1 n'=n+1
y M, M,
-1
i i Xn'nYn'n
Wn
n=1 n’=n+1
Xis = T a1 M, (43)
Z Z Tn'n
n—1 n/'=n+1 ¥n
Sean
N(X") N(X)
X = AX) =22 (44

la fraccidn de particulas del elemento X en el esta-
do de ionizacion k y la abundancia del elemento X
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TABLA 5

Pardmetros de las funciones W (O, n,t)

para Tp = 5 x 103K, N(H) = 10%cm™3
y A(O) = 1073,
OF | Dy, Qk Ek
0% 11,00 763 18x107% 443
ot | 087 37,91 31x10° 4,85
Ot? 1,26 226,50 2,3x107% 593
Ot3 11,35 6515 1,0x1072 3,07

respecto de la del H, respectivamente. Entonces, la
pérdida por excitacion colisional toma la forma:

M(X)

Ppc = N(H)Y AX) Y f(X")[Pe(X*)/N(X),

X k=0
(45)

donde la primera suma se extiende hasta el maximo
orden de ionizacién considerado para el elemento
X, M(X), y la segunda se extiende a todos los ele-
mentos considerados como agentes de enfriamien-
to.

En este trabajo se considera como tnico agente
de enfriamiento al oxigeno en sus cuatro primeros
estados de ionizacion. Con ésto y con la normaliza-
cién introducida en la seccidén anterior, la ecuacion
del balance energético, que resulta de igualar (45)
con (31), es:

1— 5 Cn,t)
Tn t1n/2 = Gi[H"),
n 0
BEE)
con -
[ ot 3¢ ~ Ve
Hy;[HY] =+ = 47)
o
1
y 3
Cn,t) =Y FOMW(O*n,t),  (48)
k=0
donde
— t
WOk n.1) = Dye e/ ,
L (1= )37 (1 + Qe —ek/t
(49)

12 A
9 |- OIV‘..o""“ ".. |

6k o ,.* i

-
-
-

-
. -
B . -
-

Figura 3. Funciones W (O" n,t) para T, = 5 x 103K,
N(H)=10?cm=3y A(O) = 1073.
siendo
4A(0) k et & yam
Dy, = (1) XiS(O ) Z wn )
Ya n=1 n’=n+1 OF
(50)

donde debe reemplazarse v,(1) por 75(1) para el
caso B,

1,44x15(0")

Q(0%) = Q45(0"), e = 1)
Tp
y
N(H) (4si )2
Qr = (—TC/ ) : (52)
T/ \Agi Ok
En estas expresiones adimensionales debe darse
N(H)enem 3, Then Ky xig enem L.

Se toma como maximo orden de ionizacién del
oxigeno al tercero. Los términos correspondientes
considerados para cada estado de ionizacién se
muestran en la tabla 4. La eleccién de estos térmi-
nos, asi como los valores de las probabilidades de
transicién, Anps, de las diferencias de energia en-
tre los mismos, ynn’, ¥ de los coeficientes colisio-
nales, ynn, son tomados del trabajo de C. Mendo-
za (1982). Los valores de los parametros de (50),
(51) y (52) obtenidos con estos datos son mostra-
dos en la tabla 5 para los valores de los parame-
tros nebulares Ty = 5 x 103K, N(H) = 10? cm ™3
y A(O) = 1073. En el célculo de los mismos se ha
considerado, por simplicidad, que los coeficientes
colisionales no varian con la temperatura cinética;
asi, para el 0°, O" y O*2, se han tomado los valo-
res de ypq correspondientes a una 7, = 5 x 103K,
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mientras que para el O*3 se han tomado los valo-
res correspondientes a 7. = 10*K.2 En la figura 3
se grafican las funciones W (O*, 7, t) usando los da-
tos de la tabla 5. Dados los pequefios valores del
parametro (Qy, la dependencia de estas funciones
con 1 (0 < n < 1) es despreciable en todos los ca-
SOS.

5. INTEGRALES EN FRECUENCIA

En esta seccién se suprime el subindice i que
denota a las estrellas para facilitar la notacion. De-
finiendo

¢ L I

YTOX U T 0K

y para t* < 5, las integrales (30) y (47) se pueden
expresar como:

16¢ [ X*]

e

*

(53)

H[X" = G[X*)? /1 (y—1)"g(y)dy

a1 [H] —a* 9 1
b 1+ )

a* a*

g(y) — O_[Xk’y]y2€77'a[H,y]fa*y’

T = TRV, (54)

donde r = 0 para (30), r = 1 para (47) y,

o[XF,y) =y T (BU[XH] + (1 - Bi[XM)y ).

(55)

En la figura 4 se grafica la funcién del integran-

do de (54) para el caso de (30) aplicada al H con
t* = 4 para distintos valores del espesor éptico
7 y con su maximo normalizado a la unidad. Pa-
ra valores de 7 menores que 7 ~ 3, la funcién es
mondtonamente decreciente, mientras que para va-
lores mayores el maximo aparece en el espectro y a
partir de 7 ~ 10, la funcion se asemeja a una gaus-
siana. Similar comportamiento se tiene para el caso

2Segtin los datos presentados por C. Mendoza para yn/n,
este coeficiente tiene una muy lenta variacién con 7. para los
iones O, O™ y O3, no sufriendo sus valores casi ningin
cambio en un amplio rango de temperatura. Para estos casos se
adopta el valor dado en tabla correspondiente al menor valor
de T, (T. = 5x10°K parael Ot yel O™,y T, = 10*K parael
O™3). En el caso del O° se observa una variacién significativa
en los valores de n/m, de hasta dos drdenes de magnitud en
el rango que va desde 500K hasta 2 x 10*K. Sin embargo,
para este atomo se adopta el valor del coeficiente colisional a
la temperatura tipica 7. = 5 x 10®K ya que su importancia
se darfa para las bajas temperaturas en la delgada region de
transicion entre la region HI1 yla HI, la cual no es objeto de
un estudio detallado en este trabajo.

| 1001 ——
3 ........
10 ...............
2100 === - i
0.75 000
s .
B 0.5 i
025 \ s
o f 7 .
2 4 6 8

Figura 4. Funcioén g(y) de (54) para el caso de (30) apli-
cada al H con t* = 4 (el maximo esta normalizado a la
unidad).

' ' 0.01
1 =0.
I R —
S
X 10 ...............
2100 ———-- i
_ 0.75 0
b Y
Py B
i 0.5 _
Ne
025 F .
0L S—
6 8

Figura 5. Funcién (y — 1)g(y) (ec. 54) para el caso de
(47) aplicada al H con t* = 4 (el maximo esta normali-
zado a la unidad).

del oxigeno en sus distintos estados de ionizacion
excepto en que el valor de 7 correspondiente a la
aparicion del maximo varia algo para cada estado
respecto del caso del H. En la figura 5, se grafica
(y—1)g(y) para el caso de (47), también con t* = 4.
Aqui, a diferencia de la figura anterior, el maximo
siempre estd presente. Sin embargo, los rangos don-
de el espectro es apreciable son aproximadamente
los mismos que en el caso de (30).

Las integrales fueron realizadas usando cuadra-
turas de Gauss-Legendre con diez puntos de mues-
treo [14]. Para lograr una mejor precision con es-
te método es necesario definir adecuadamente los
limites de integracion, para que dentro de los cua-
les se tenga casi toda la contribucién de la funcién
a integrar. Para ello se adoptaron los siguientes cri-
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terios: Si 7 < 3 el rango de integracidén es [1,25/a*],
modificandose el limite superior con la adicion de
términos 1/a* si fuese necesario. Si 7 > 3 se ajus-
ta una gaussiana a g(y) de manera que coincidan
los maximos correspondientes. El punto de maxi-
mo del integrando fue encontrado con buena apro-
ximacién mediante iteraciones analiticas dando el
siguiente resultado:

_ Ao

Ym

1
BOZQ—S[Xk]_(WH) . (56)

Con este maximo, los limites de integracion elegi-
dos para la integral de (54), [y1,y2], estdn dados

por:
- -3 b
Y1 = max >m+ ym_§ )
5 b
y2—m+<ym—§), (57)
donde
dIn g(ym) 1.d°In g(ym)
—Ing(y,), b=229Ym) . _ -2 BIYm)

(58)

A fin de comprobar que la precisiéon obtenida

es la adecuada, se realizaron también las mismas
integrales usando el método trapezoidal con un
error del 0,1 % [14]. En este método es conveniente
trabajar con un intervalo finito de integracién, por
lo que mas bien se utiliz6 como variable a x = 1/y
en el rango de integracién 0 < z < 1. En la figura
6 se muestra la desviacién porcentual entre los
resultados para las integrales por el método de cua-
draturas y el trapezoidal para el rango de valores
del espesor éptico y para t* = 4. Esta desviacion
es a lo sumo del orden del 1%, valor aceptable
que permite el calculo eficiente de las integrales
en frecuencia con cuadraturas de Gauss-Legendre.
Similares resultados son obtenidos para otros
valores del pardmetro de temperatura estelar t¢*.

o+ + ++++ H + _
1 by, i
+ OIL(S) X
o[D) O
075 & % % ¥ ¥ ¥ ¥ XKKxy OP) m -
X Ol o
><><§ + OIII )
§ 05 kX X X xxxXXXX %
NG QQ
025 B O 00000000000, x W

LR T LT T e s e
Ny X
LB ® e sessssssesstevaec ..Q..1
I L L L :
4 -2 0 2 4

log ¢

Figura 6. Comparacion de los métodos de cuadraturas
de Gauss-Legendre y trapezoidal de las integrales en fre-
cuencia (54) para el caso t* = 4 en la forma de una des-
viacién porcentual de los resultados por uno y otro méto-
do en el rango de espesores dpticos considerado. H*
corresponde al caso de la integral en (47) y las demas
al caso de la integral en (30).

6. METODO DE RESOLUCION

Se plantea un método de aproximaciones suce-
sivas para la resolucién conjunta de las ecuaciones,
siendo el objetivo el hallar las fracciones de ioniza-
cion, la temperatura cinética y los espesores opticos
como funciones de la posicién. Para ello se escribe
la ecuacién (29) para el hidrégeno en la siguiente
forma:

1—77 o G()[HO]
n o (1—-n)alH"1

Para el oxigeno, las fracciones relativas de ioni-
zacion, usando (29), son

(59)

= p(Z),

FloY = Bk
n
B a[HO, 1] Go[O*]
Kk - (1_n)a[0k7t] Go[HO]’ (60)

y con éstas, las fracciones absolutas de ionizacién
del oxigeno se obtienen de las siguientes expresio-
nes:

(14 Fl0% (1 + Flo*] (14 Flo™))
fOFHF[O*Y, k=1,2,3.

Con estas definiciones, la funcién C(n,t) en
(48) toma la forma explicita:

(61)
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TABLA 6

Pardmetros de los modelos calculados para el caso de una estrella excitariz en una nebulosa
de H y O limitada por ionizacion, correspondientes a los resultados mostrados en la figura 7.
El radio aproximado de la esfera de Stromgren, R, fue obtenido para la temperatura cinética

T.=5x 10°K.
modelo | t* | N(H)[em™3] | A(O) | Rlpc] | 7r
a(casoA) | 4 102 1073 | 2,78 | 5404
b (caso A) | 4 103 1073 | 0,6 | 11600
c(casoA) | 4 102 1072 | 2,78 | 5404
d (casoB) | 4 102 1073 | 2,78 | 5404
e (casoA) | 3 102 1073 | 0,84 | 1632
f (caso A) | 4,8 102 1073 | 3,9 | 7575

C(n,t) = W3 Z(n,1)

e + Ko(fin? + K1 (1720 + Ka))

Z(n,t) = ,
) = TS R P + K+ Ka)
(62)
donde se ha simplificado la notacién con W =
W (O, n,1).

Ahora, dado que el término que involucra @y
en (49) es despreciable frente a la unidad para ¢t >
(Qr(1 — n))? (véanse los pequefios valores de Q,
en la tabla 5), la temperatura puede ser obtenida,
combinando (46) con (29), usando:

€3 D3 Z(n,t) Go[H']
7 - <(1 ) 2alHO 1] GI[H0]> (63)

Entonces el proceso iterativo para la resolucién
es el siguiente: Se parte con una nebulosa isoter-
ma, ¢t = 1, y completamente ionizada, n = 0. Con
estos valores en los miembros derechos de (21),
(59) y (63) se obtienen las primeras aproximacio-
nes 7 (%), nV(%) y U (Z). Introduciendo estos
nuevos valores en los lados derechos de (21), (59)
y (63) se obtienen los nuevos resultados TZ-(2) (2),
n®(Z) y t?)(Z) , y asi sucesivamente, repitiéndo-
se el proceso hasta alcanzar la precision deseada.

Los célculos fueron realizados en FORTRAN uti-
lizando reticulados uniformes en la region HII cuyo
tamafio fue estimado previamente. Las operaciones
fueron realizadas para cada celda de la red, obte-
niendo los valores de las magnitudes fisicas en ca-
da iteracidn. Esta eleccion resulta muy convenien-
te, sobre todo en el cdlculo del espesor dptico de la
integral (21), que fue realizado sumando las con-
tribuciones 7(#)Av (donde Aw es igual o del orden

del ancho de cada celda) a lo largo de la linea recta
desde la estrella en cuestién hasta la posicion de la
celda considerada.

7. RESULTADOS

7.1. Una estrella excitatriz (una dimension)

Se obtuvieron seis modelos para el caso unidi-
mensional, con simetria esférica, de una estrella ex-
citatriz central en una nube de hidrégeno y oxigeno
con densidad uniforme. Las regiones HII se consi-
deraron limitadas sélo por ionizacion, es decir, se
consideré en cada caso que la extensiéon del ma-
terial a ser ionizado era ilimitada. Los resultados
son mostrados en la figura 7 y los pardmetros de
los modelos en la tabla 6. Los modelos se eligieron
variando la densidad de hidrégeno, N (H), la abun-
dancia relativa del oxigeno, A(O), y la temperatura
estelar relativa, t*. Ademas se considero el caso A
en los modelos calculados, a excepcion de uno de
ellos en el que se realizé el célculo para el caso B a
fin de analizar las diferencias con el anterior.

En cuanto al cdlculo numérico, para cada mo-
delo se tomaron 1000 celdas desde la estrella hasta
el borde de la nebulosa. Luego de 40 iteraciones, se
vio la convergencia de cada modelo con un error re-
lativo maximo del 0,1 % entre la tltima y la penulti-
ma iteraciones. En realidad, la discrepancia entre
estas iteraciones fue mucho menor a lo largo de ca-
si toda la nebulosa, alcanzando el valor menciona-
do sdlo en unas pocas celdas al final de la misma,
cuando la fraccidn de hidrégeno ionizado ya habia
caido notablemente.

En todos los modelos, el comportamiento de la
fraccién de hidrégeno ionizado es el mismo: se tie-
ne una region de hidrégeno casi completamente io-
nizada hasta el radio de Stromgren. En las inmedia-
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Figura 7. Resultados para las fracciones de ionizacién y la temperatura cinética (en unidades de Ty = 5 x 103K)
para seis modelos nebulares consistentes de una estrella excitariz inmersa en una nebulosa de H y O limitada por
ionizacion. Los parametros de los mismos son listados en la tabla 6. La abcisa es la variable radial en unidades del
radio de Stromgren calculado para la temperatura cinética 7, = 5 x 103K . Excepto el modelo (d), que corresponde
al caso B, todos los demds corresponden al caso A.
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Figura 8. Resultados para el espesor 6ptico correspondiente a los seis modelos presentados en la tabla 6 y la figura 7.

ciones de este radio, v = 1 en la figura 7, la caida de
la fraccion de HII es muy brusca, esto a causa de
una caida brusca de la radiacién capaz de ionizar
H por la absorcidn y la dilucién de esta radiacidn.

Por su lado, las estructuras de ionizacion del
oxigeno son similares en los seis modelos pero se
presentan diferencias al variar los pardmetros: La
fraccién de OI sélo es apreciable en el borde de
la regién HII, o bien, lo que se llamard simplemen-
te region de transicién HII-HI, donde, al igual que
la fraccién de hidrégeno neutro, comienza a crecer
rapidamente hacia el exterior de la regiéon HII. La
fraccion de OI1, en cambio, crece monétonamente
desde las regiones mds cercanas a la estrella cen-
tral, alcanzando un maximo en la regién de tran-
sicién y luego decayendo bruscamente a la misma
tasa en que crece la fraccién de OI. Tomando como
referencia los modelos con una estrella central de
T* = 40 x 103K, el modelo (e), con temperatura
estelar menor, 7% = 30 x 103K, presenta una ma-
yor cantidad de O] alo largo de toda la region HII,
mientras que en el modelo (f), con temperatura es-
telar mayor, 7% = 48 x 103K, sucede lo contrario,
pero no de manera tan notoria como en el anterior
caso. En lo que respecta a la fraccién de OII1 y pa-
ra todos los modelos excepto el (e), la cantidad de
estos iones es dominante en la region intermedia
entre la region cercana a la estrella y la de transi-
cién, haciendo que éstos sean los mas importantes
enfriadores en la mayor parte de la regién HII. En
el caso del modelo (e), la labor de enfriamiento es
compartida por el OI11 yel OII. En lo que se refie-
re a la fraccién de OIV, ésta es mondotonamente de-
creciente desde la region cercana a la estrella hacia
el exterior, y su importancia se da sélo en las regio-

T
Casos Ay B
1.25 [ t+=4 -

N(H)=100 ;o
A(0)=0.001

0.75 -

0.5 =7

025 -

Figura 9. Comparacién entre los resultados para la frac-
cién de ionizacion del H y la temperatura cinética de los
casos A y B de los modelos (a) y (d), respectivamente,
los cuales son presentados en la tabla 6 y las figuras 7 y
8. Los parametros estelar y nebulares son los mismos, la
diferencia se da en que el modelo (a) es calculado para
el caso Ay el (d) para el caso B.

nes cercanas a la misma. La caida de esta fraccion es
mas rapida en el modelo (e), con una estrella rela-
tivamente mads fria, mientras que es mas lenta en el
modelo (f), donde la estrella es relativamente mas
caliente, lo cual era de esperarse debido a la menor
y mayor cantidad de fotones capaces de ionizar al
oxigeno en uno y otro caso, respectivamente.

En lo que se refiere al comportamiento de la
temperatura cinética, ¢, éste es aproximadamen-
te similar en los seis modelos, con un crecimiento
mondtono desde la estrella hasta la region de tran-
sicién y con una caida brusca en esa region al pasar
a la region HI. En todos los casos se tiene un me-
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TABLA 7

Pardmetros de los modelos calculados para el caso de dos estrellas excitarices en una nebulosa
de H (N(H) = 102ecm™3) y O (A(O) = 1073) limitada por ionizacién, correspondientes a los
resultados mostrados en las figuras 10—15. Los radios aproximados de Stromgren, R; y Ro,
fueron obtenidos para la temperatura cinética T, = 5 x 103K Las posiciones estelares, 7*, estdn
dadas en unidades del radio de Stromgren equivalente, R.

modelo ti | t5 | Rilpc] | Ralpc] | Rlpe] | 7r celdas ] 5
i(casoA) | 4,0 40| 278 | 2,78 | 3,51 | 6809 | 310 x 219 | (0,95,0,95) | (1,75,0,95)
ii (caso A) | 4,8 | 4,0 | 3,90 | 278 | 4,33 | 8399 | 310 x 255 | (1,06,1,06) | (1,83,1,06)

nor valor de la temperatura en la regién central,
cercana a la estrella, donde la abundancia del OIV
es mayor, indicando que este i6n es mas eficiente
para el enfriamiento de la nube. Por el contrario,
los valores de la temperatura y de su tasa de cre-
cimiento con la variable radial, son mayores en las
regiones un poco anteriores a la de transicién, mos-
trando que en éstas el OI1, cuya abundancia y ta-
sa de crecimiento de la misma es mayor, es menos
efectivo para el enfriamiento. En la region de tran-
sicién, la temperatura alcanza un maximo y luego
decae abruptamente, lo cual es debido a que las fo-
toionizaciones del H, que contribuyen a la energia
térmica del medio via la energia cinética de los elec-
trones liberados, se acaban abruptamente en esa
region, pues los fotones capaces de producir ioni-
zaciones fueron consumidos por la absorcion y la
dilucién. Aparte del efecto de la distinta eficiencia
del oxigeno en diferentes estados de ionizacién so-
bre el comportamiento de la temperatura, también
estan presentes los efectos de la imperceptible dis-
minucién de la fraccién de hidrégeno ionizado y
el de la absorcion selectiva de la radiaciéon (véan-
se las ecuaciones (62) y (63)). Este ultimo efecto
origina un endurecimiento de la radiacién ionizan-
te debido a la forma de la seccion de fotoionizacion
del hidréogeno (figura 1), que da preferencia a la
absorcién de fotones de bajas frecuencias. De esta
manera, a medida que la radiacién ionizante via-
ja desde la estrella hacia mayores radios, cada vez
va quedandose con sus fotones mas y mas energéti-
cos, los cuales al ser absorbidos por fotoionizacién,
dan lugar a electrones libres también cada vez mas
energéticos, que contribuyen a su vez a un mayor
aumento de la temperatura del medio.

En la figura 8 se grafican los resultados para el
espesor optico como funcién de la distancia a la es-
trellas. En las regiones centrales los valores de 7 son
muy pequefios pero su crecimiento es rapido hasta
v =~ 0,1. Desde esta distancia hasta v ~ 0,9, T au-

menta en dos 6rdenes de magnitud, pero lo hace
de forma relativamente lenta. A partir de v ~ 0,9,
cuando 7 ~ 1, el espesor Optico comienza a crecer
muy rapidamente, alcanzando valores muy grandes
en la regién de transiciéon, haciendo que en estas
regiones externas la nube sea dpticamente muy es-
pesa.

La figura 9 presenta la comparacidén entre los re-
sultados de los casos A y B (modelos (a) y (d)). Lo
que se obtiene es que el tamafio de la regién HII en
el caso B es mayor a la del caso A, lo cual es con-
secuencia de que en el B se considera que todos los
fotones difusos capaces de ionizar al H son absorbi-
dos en la nebulosa, es decir se tiene una otra fuen-
te de ionizacion respecto al caso A que hace que
la regién HII sea mayor en tamafio. La temperatu-
ra cinética tiene similar comportamiento en ambos
casos, pero en el caso B sus valores son menores
que en el caso A, como consecuencia de que el coe-
ficiente de recombinacion para el caso B es menor
que el del caso A (véanse figura 2 y ec. (63)).

7.2. Dos estrellas excitatrices (dos dimensiones)

Se calcularon dos modelos, cuyos parametros se
muestran en la tabla 7 y los resultados en las figu-
ras 10—15. La diferencia entre ellos estd sélo en
los valores de la temperatura superficial estelar re-
lativa, t* = 4 para ambas estrellas en el modelo iy

1 = 4,8 yt5 = 4 para el modelo ii. En ambos casos
se tomaron 40 iteraciones con un error maximo del
1% entre las ultimas iteraciones sucesivas.

En la figura 10 se grafica la fraccién de ioniza-
cién del H, que viene dada por la envolvente su-
perior de los puntos que representan sus valores en
cada celda de la red. De igual manera que en el ca-
so de una estrella, se tiene una abrupta caida de la
ionizacion de este elemento debido a la absorcién y
a la dilucién. Las esferas de Stromgren de cada es-
trella, que son representadas por circunferencias en
dicha figura, nos indican que fuera de la region de
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Figura 10. Fraccién de ionizacién del H, 1 —n = N(HII)/N(H), para los modelos i y ii (tabla 7). Los ejes z y y
estan dados en unidades del radio de Stromgren equivalente, R, y se presentan los valores de esta magnitud en las
celdas del arreglo. En el caso de las proyecciones sobre el plano z-y, las superficies de las esferas de Stromgren de
las estrellas estan representadas por circunferencias.
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@) (ii)

125 b 5 125 F o .

Figura 11. Temperatura cinética (en unidades de Tj = 5 x 103K) para los modelos i y ii (tabla 7). Los ejes x y y estdn
dados en unidades del radio de Strémgren equivalente, R. Se presentan los valores de esta magnitud en las celdas
del arreglo y los contornos de nivel en el plano z-y.
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Figura 12. Fraccién de ionizacidon del OI para los modelos i y ii (tabla 7). Los ejes x y y estan dados en unidades
del radio de Stromgren equivalente, R. Se presentan los valores de esta magnitud en las celdas del arreglo y los
contornos de nivel en el plano z-y.
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Figura 13. Fraccion de ionizacidon del OI1 para los modelos i y ii (tabla 7). Los ejes x y y estan dados en unidades
del radio de Stromgren equivalente, R. Se presentan los valores de esta magnitud en las celdas del arreglo y los
contornos de nivel en el plano z-y.
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Parametros del modelo (caso A) calculado
para el caso de tres estrellas excitatrices en
una nebulosa de H (N(H) = 102em™3) y
O (A(O) = 1073) limitada por ionizacién,
correspondientes a los resultados mostra-
dos en las figuras 16—25. Los radios apro-
ximados de Stromgren, Ry, Ry y R3, fue-
ron obtenidos para la temperatura cinéti-
caT, = 5x 103 K. Las posiciones estelares,
7*, estan dadas en unidades del radio de
Stromgren equivalente, R.

i 5 #
4,8 4,0 3,5
Ry [pc] Ry [pc] Rs [pc]
3.90 2.78 2.06
R [pc] TR celdas
4,48 8692 150 x 98 x 114
7 7 7
(1,18; 1,18, 1,18) | (2,29;1,18;1,18) | (1,90:1,18;1,73)

interseccién de éstas la estructura de ionizacién es
similar a la que se obtendria si no existiera una es-
trella compafiera, mientras que una desviacion de
la estructura aparece en la regiones un poco mads
externas a los puntos de interseccién de las circun-
ferencias, hasta donde se extiende la region HII. Por
otro lado, debe sefialarse que fuera de la region de
interseccidon no hay coincidencia entre las circunfe-
rencias que representan a las esferas de Stromgren
y los bordes de las regiones HII, coincidencia que
existe en los modelos de la seccion anterior. Esta di-
ferencia es debida a que el niumero de celdas sobre
cada eje en los presentes modelos es menor, lo que
origina mayores errores de redondeo en el cédlculo
del espesor éptico; errores que son apreciables sélo
en las regiones cercanas al borde de la regién HII,
donde una mayor resolucién es necesaria para la
obtencidn de la estructura. Respecto de este punto,
las pruebas realizadas muestran que la mejor for-
ma de lograr una mayor precisién es aumentar el
numero de celdas y no tanto asi el niimero de itera-
ciones.

La figura 11 muestra los comportamientos de la
temperatura cinética segun los ejes z y y. Cuando
se grafica ¢ versus x 6 y, su comportamiento viene
dado por la envolvente inferior de los puntos que
representan sus valores en todas las celdas. La di-
ferencia con los casos de una sola estrella excitatriz
se da en la regiéon intermedia de las dos estrellas,

1.5 -

y

-

05 |-

1.5 -

05 -

Figura 16. Estructuras de la regién HII correspondiente
al modelo de la tabla 8 vistas como proyecciones sobre
los tres planos cartesianos. Los ejes estan en unidades
del radio de Stromgren equivalente, R, y las esferas de
Stromgren de las tres estrellas son representadas por cir-
cunferencias.

donde la temperatura cinética alcanza un maximo
local. De igual manera con las fracciones de ioni-
zacion del oxigeno, que se presentan en las figuras
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Figura 17. Contornos de nivel para la fraccién de ionizacién del H y la temperatura cinética ¢ en el modelo de tres
estrellas excitatrices (tabla 8). Los ejes estan dados en unidades del radio de Strémgren equivalente, R.

12—15, donde los comportamientos en las regio-  cidn, las fracciones de ionizacién varian en forma
nes externas a la de interseccion de las esferas de  continua alcanzando maximos y minimos locales en
Stromgren son similares a los casos de una sola es-  casi todos los casos.

trella de la figura 7, mientras que en la de intersec-
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N(OII)/N(0O)

Figura 18. Contornos de nivel para las fracciones del OI y del OIT en el modelo de tres estrellas excitatrices (tabla
8). Los ejes estan dados en unidades del radio de Stromgren equivalente, R.

7.3. Tres estrellas excitatrices (tres dimensiones)

En este caso se ha calculado un modelo cuyos
parametros se listan en la tabla 8 y los resultados se
muestran en las figuras 16—25. De la misma forma

que en los modelos anteriores, se realizaron 40 ite-
raciones y la discrepancia méaxima alcanzada entre
las ultimas iteraciones fue del 1%. En la figura 16
se muestran las proyecciones de la estructura de la
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N(OIII)/N(O) N(OIV)/N(0)

Figura 19. Contornos de nivel para las fracciones del OII1 y del OI'V en el modelo de tres estrellas excitatrices (tabla
8). Los ejes estdn dados en unidades del radio de Stromgren equivalente, R.

region HII encontrada en los tres planos cartesia-  rencias no coinciden del todo con la regién HII pero
nos. En ellas se representan con circunferencias las  ésto es debido, como en el modelo de dos estrellas,
esferas de Stromgren de las estrellas consideradas.  a que el niumero de celdas sobre cada eje es signifi-
Como se puede ver en esta figura, dichas circunfe-  cativamente menor al del caso de una sola estrella,
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Figura 20. Fraccién de ionizacién del H en el modelo de tres estrellas excitatrices (tabla 8). Los ejes estan dados en

unidades del radio de Stromgren equivalente, R.

presentdndose, entonces, errores de redondeo que
son importantes sélo en la delgada region de tran-
sicién entre las regiones HII y HI.

Aqui la conclusién es la misma que en la sec-
cion anterior: las regiones alejadas a la region de
interseccion de las esferas de Stromgren de las tres
estrellas presentan similar comportamiento estruc-

tural al que se tendria si se éstas se estudiasen sepa-
radamente; mientras que en la mencionada region
de interseccién, las estructuras de ionizacion y de
la temperatura cinética son modificadas de manera
que en ella estas magnitudes alcanzan maximos y
minimos locales. En este caso, los fotones estelares
tienen chance de penetrar en regiones mas lejanas



36 URZAGASTI D.

x=1.90

x=1.90

Figura 21. Temperatura cinética ¢ (en unidades de Ty = 5 x 10°K) en el modelo de tres estrellas excitatrices (tabla
8). Los ejes estan dados en unidades del radio de Strémgren equivalente, R.

a su fuente, pero no tanto como para llegar a afec-
tar la estructura de las partes mas exteriores de la
region HII resultante.

8. SUMARIO Y CONCLUSIONES

Se han estudiado las condiciones fisicas en las
nebulosas gaseosas para poder elegir los procesos

adecuados para ser incluidos en un modelo realis-
ta de regiones HII con mas de una estrella exci-
tatriz. Con tal fin, se ha elegido una nebulosa mode-
lo compuesta sélo por hidrégeno y oxigeno; el pri-
mero regula las procesos de fotoionizacién y calen-
tamiento y el segundo, los procesos de enfriamien-
to. Se han construido y normalizado las ecuaciones
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Figura 22. Fraccidn de ionizacion del O en el modelo de tres estrellas excitatrices (tabla 8). Los ejes estdn dados en

unidades del radio de Stromgren equivalente, R.

que gobiernan el equilibrio de ionizacion, el balan-
ce energético y el transporte radiativo de energia,
y a la vez, se han estudiado las secciones eficaces
de ionizacién asi como los coeficientes de recombi-
nacion del H y del O. Para el balance energético se
ha considerado que la ganancia de energia térmica
se debe a la fotoionizacion del H y que la pérdida

se debe a la excitacién colisional del O en sus dis-
tintos estados de ionizacion (se ha tomado hasta el
tercer orden de ionizacién de este elemento). Para
la excitacién colisional, a fin de simplificar el mode-
lo, se ha realizado una aproximacion de dos niveles
para cada dtomo o ién del O, lo cual ha permiti-
do la construccion de una funcién de enfriamiento
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Figura 23. Fraccion de ionizacién del OII en el modelo de tres estrellas excitatrices (tabla 8). Los ejes estan dados

en unidades del radio de Stromgren equivalente, R.

cémoda para ser tratada analiticamente. El proble-
ma del transporte radiativo ha sido resuelto sin con-
siderar el campo de radiacion difusa originado en la
nebulosa, pero si se han tomado en cuenta los ca-
sos extremos de nebulosas épticamente delgadas y
Opticamente gruesas para la radiacién difusa, elec-
cién que ha facilitado realizar la evaluacién de las

integrales en frecuencia y por ende, la obtencion
de expresiones sencillas para las fuentes de electro-
nes libres y de energia térmica de los mismos. En
estas integrales se ha tomado el modelo de cuerpo
negro para el espectro emergente de las estrellas
excitatrices en el rango de temperaturas tipico de
las estrellas asociadas a las regiones HII, y el cdlcu-
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Figura 24. Fraccién de ionizacion del OII1 en el modelo de tres estrellas excitatrices (tabla 8). Los ejes estan dados

en unidades del radio de Stromgren equivalente, R.

lo del espesor 6ptico ha sido realizado usando una
red cartesiana de celdas donde en cada una de ellas
todas las magnitudes fisicas involucradas eran cal-
culadas en un proceso iterativo hasta lograr la con-
vergencia. Las magnitudes fisicas relevantes obteni-
das con este método han sido las fracciones de io-
nizacion del hidrégeno y del oxigeno en sus distin-

tos estados de ionizacion —es decir, las estructuras
de ionizaciéon en una nebulosa— y la temperatura
cinética, todas ellas como funciones de la posicion.

Al comparar los resultados obtenidos con los
que se muestran en las referencias [11,12] se en-
cuentra un muy buen acuerdo, indicando que las
principales aproximaciones realizadas en este tra-
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Figura 25. Fraccion de ionizacidon del OIV en el modelo de tres estrellas excitatrices (tabla 8). Los ejes estdn dados

en unidades del radio de Stromgren equivalente, R.

bajo, a saber, el no considerar un campo de radia-
cién difusa y el haber realizado una aproximacion
de dos niveles para los estados cuantificados de las
particulas, podrian ser razonables para un estudio
no tan detallado de nebulosas gaseosas. En lo que
respecta a la precisién de los resultados, el méto-
do iterativo de célculo de las magnitudes fisicas en

un arreglo de celdas muestra ser muy eficiente, so-
bre todo en el célculo del espesor 6ptico, que puede
ser realizado de manera muy sencilla sumando las
contribuciones al mismo de las distintas celdas a lo
largo del camino hacia la estrella en cuestion. Es
evidente, como lo muestran las pruebas realizadas,
que la precisién es mayor si mayor es el niumero
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de celdas considerado y ésto al margen del nime-
ro de iteraciones realizado. Sin embargo, aun para
relativamente bajos nimeros de celdas, la precision
es muy buena en el interior de las regiones HII re-
sultantes, presentdndose los mayores errores en sus
bordes, donde los espesores 6pticos crecen abrup-
tamente y los cambios significativos de las demds
magnitudes también se dan en pequefias escalas es-
paciales.

Cuando se aplica el modelo a una nebulosa con
una estrella excitatriz, los resultados presentan los
rasgos caracteristicos encontrados en la literatura
para estos sistemas [1,2,11,12]. En el caso del
estudio de una nebulosa con mds de una estrella
excitatriz, que ha sido el objetivo principal en este
trabajo, se ha aplicado el modelo a sistemas de
dos y tres estrellas excitatrices, y las conclusiones
que se han podido obtener acerca de la estructura
de ionizacién y de la temperatura cinética son las
siguientes: Las diferencias con el caso de una ne-
bulosa con una sola estrella se dan principalmente
en las regiones que comprenden las regiones de
interseccion de las esferas de Stromgren de las
estrellas consideradas y las cercanas a ellas. En
estas regiones, las fracciones de ionizacién y la
temperatura cinética se presentan como funcio-
nes continuamente diferenciables de la posicion,
alcanzando maximos y minimos locales. Fuera
y suficientemente lejos de dichas regiones de
interseccidn, el comportamiento de estas funciones
es similar al que se tendria para una estrella si no
estuviesen presentes las vecinas. La explicacién de
este resultado se lo encuentra en la superposicion
de las campos de radiaciéon estelares, que da lugar
a un mayor numero de fotones capaces de lograr la
ionizacion en la region de interseccién mencionada
y sus aledafias: fotones que en ausencia de otros

provenientes de estrellas vecinas tendrian su name-
ro atenuado por la absorcién, pueden ahora viajar
a mayores distancias debido a que el espesor dpti-
co no alcanza valores suficientemente grandes por
el sélo hecho de que el hidrégeno se mantiene casi
completamente ionizado con ayuda de los fotones
de las otras estrellas. Es entonces que la diluciéon
geométrica de la radiacion juega el papel importan-
te en la atenuacion, de otro modo la estructura en
regiones suficientemente alejadas de la de intersec-
cioén se veria afectada notoriamente, lo cual no ha
sido observado en los resultados obtenidos.
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