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escalas angulares

Memoria que presenta

Adal Mesa Delgado

para optar al grado de

Doctor en Ciencias F́ısicas

INSTITUTO D- ASTROFÍSICA D- CANARIAS
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trabajo.

“When you’ve got nothing,

you’ve got nothing to lose”

Bob Dylan.

“Vamos comear,

colocando um ponto final,

pelo menos já é um sinal,
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Resumen

Las regiones H ii son nubes de gas interestelar, ionizadas por estrellas masivas jóvenes
de tipos espectrales OB, cuyo espectro de ĺıneas de emisión puede observarse a grandes
distancias en el Universo. El análisis del espectro de las regiones H ii permite determinar las
condiciones f́ısicas del gas ionizado y las abundancias qúımicas de algunos de los elementos
más importantes (He, C, N, O, Ne, S, Ar, Cl y Fe). Este último aspecto hace de las regiones
H ii objetos indispensables para el estudio de la composición qúımica del medio interestelar,
desde la cercańıa solar hasta galaxias a alto desplazamiento al rojo.

En nebulosas fotoionizadas, las abundancias de elementos más pesados que el He clásica-
mente se han determinado a partir de las brillantes ĺıneas excitadas colisionalmente (LECs).
Sin embargo, hace ya más de 20 años que se midió la primera ĺınea de recombinación (LR)
pura de elementos pesados y, desde entonces, persiste un gran problema en la comprensión
de la f́ısica que tiene lugar en el seno de las nebulosas fotoionizadas: las abundancias
qúımicas de un mismo ión obtenidas a partir de LRs suelen ser significativamente mayores
a las determinadas a partir de LECs. Este problema se conoce en la actualidad como
Discrepancia de Abundancias (DA) y continúa siendo un reto en el ámbito de las nebulosas
gaseosas, todav́ıa sin una solución satisfactoria.

El objetivo principal de la presente tesis doctoral es explorar, desde distintas vertientes
observacionales, cuáles son las variables, o procesos f́ısicos, de los que depende la DA en
regiones H ii, si existiera alguna dependencia. Una de las vertientes más prometedoras es
el estudio del comportamiento de la DA en regiones H ii galácticas brillantes y cercanas
a pequeñas escalas espaciales, su posible dependencia con distintos parámetros nebulares
(tales como temperatura y densidad electrónica, estado de ionización local del gas o la
presencia de material a alta velocidad) y su correlación con estructuras morfológicas par-
ticulares (frentes de ionización, objetos Herbig-Haro, discos protoplanetarios o glóbulos).
Este es el punto de inicio de esta tesis doctoral, ya que dicha técnica, utilizada en el estudio
de la DA en contadas nebulosas planetarias y en la región H ii extragaláctica 30 Doradus,
aún no ha sido explorada en profundidad en regiones H ii galácticas. Para ello, las regiones
H ii seleccionadas son: la Nebulosa de Orión, M8, M17 y NGC 7635.

La aplicación de la técnica anterior se consigue a partir del muestreo de espectros de
rendija larga que cubren diferentes partes de las regiones H ii. Para todos los objetos hemos
determinado las distribuciones espaciales de un gran número de flujos de ĺıneas de emisión,
los coeficientes de extinción, las condiciones f́ısicas y las abundancias qúımicas a partir de
LECs y LRs. Entre otros resultados, en general, la DA parece no depender de ninguna de
las propiedades nebulares del gas y, excluyendo la Nebulosa de Orión, la DA permanece
básicamente constante a lo largo de las posiciones de rendija.

Debido a su cercańıa y alto brillo superficial, el análisis llevado a cabo en la Nebulosa
de Orión nos ha permitido relacionar algunos aumentos locales de la DA con la presencia
de objetos Herbig-Haro. Este resultado nos ha llevado a aplicar nuevas técnicas observa-
cionales, centradas en el estudio del rol de los objetos Herbig-Haro en el problema de la
DA. Más concretamente, hemos analizado uno de los objetos Herbig-Haro más prominentes
de la Nebulosa de Orión: HH 202. Por un lado, hemos abordado el problema de la DA
en el objeto HH 202 haciendo uso de la espectroscopia de campo integral, encontrando un
aumento progresivo de la DA en las zonas donde el flujo de gas alcanza su máxima veloci-
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dad, que además coinciden con la localización del nudo sur de dicho objeto (HH 202-S). Por
otro lado, ya contábamos con observaciones echelle de muy alta resolución espectral en la
posición del HH 202-S que nos permitieron resolver las componentes cinemáticas asociadas
al gas de fondo y al flujo de gas a alta velocidad. Los resultados indican que la mayor
contribución a la DA, en el objeto HH 202, observada en los trabajos de rendija larga y
espectroscopia de campo integral, proviene de la componente a alta velocidad. Esta es
la principal conclusión de la presente tesis, ya que es la primera evidencia observacional
obtenida que relaciona el problema de DA en regiones H ii con la presencia de flujos de gas
a alta velocidad.

códigos unesco: 2101.06, 2103.03
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Summary

H ii regions are clouds of interstellar gas ionized by young and massive OB-type stars whose
emission line spectra can be observed at large distances in the Universe. The analysis of
H ii region spectra allows us to determine the physical conditions of ionized gas and the
chemical abundances of several important elements (He, C, N, O, Ne, S, Ar, Cl and Fe).
This aspect makes H ii regions essential objects to study the chemical composition of the
interstellar medium, from the solar vicinity to high redshift galaxies.

Traditionally, in photoionized nebulae, abundances of elements heavier than He have
been determined from the bright collisionally excited lines (CELs). However, there is a
major problem in the comprehension of the physical processes which take place inside
photoionized nebulae. Since the first abundance determination using recombination lines
(RLs) of heavy elements, it is known that, for the same ion, the chemical abundances
derived from RLs are significantly higher than those determined from CELs. This problem
is known today as Abundance Discrepancy (AD) and remains a challenge in the field of the
physics of the gaseous nebulae, without a satisfactory solution yet.

The main goal of this PhD thesis is to explore the dependences of the AD, if those
dependences exist, with the different nebular variables or physical processes in H ii regions
from different points of view. One promising technique is the study of the AD distribution
at small spatial scales in near and bright Galactic H ii regions, its possible dependence with
different nebular parameters (such as electron temperature and density, local ionization
state of the gas and the presence of high velocity material) and its correlation with different
morphological structures (ionization fronts, Herbig-Haro objects, protoplanetary disks or
globules). The initial motivation for the present thesis is that this technique has not been
explored in depth to study the AD problem in gaseous nebulae, excluding a few works
carried out in planetary nebulae and the extragalactic H ii region 30 Doradus. With this
aim, the following Galactic H ii regions have been selected: the Orion Nebula, M8, M17
and NGC 7635.

The application of this technique is made possible by a sample of long-slit spectra that
covers different areas of the H ii regions. For all objects, we have determined the spatial
distributions of a large number of emission line fluxes, extinction coefficients, physical
conditions and chemical abundances from CELs and RLs. Among other results, in general,
the AD does not show any apparent correlation with the nebular properties of the ionized
gas and, excluding the Orion Nebula, the AD remains rather constant along slit positions.

Because of its proximity and high surface brightness, the analysis carried out in the
Orion Nebula has allowed us to relate some of the AD increases with the presence of Herbig-
Haro objects. This result let us to implement new observational techniques focused on the
study of the role of Herbig-Haro objects in the AD problem. Specifically, we have focused
our attention on one of the most prominent Herbig-Haro objects of the Orion Nebula:
HH 202. On the one hand, we have addressed the AD problem in HH 202 object using
integral field spectroscopy, finding a progressive increase of the AD in areas where the gas
flow reaches its maximum velocity, which coincide with the position of the southern knot of
the object (HH 202-S). On the other hand, echelle spectroscopy at high spectral resolution
has enabled us to resolve the kinematical components associated with the background gas
and the high-velocity gas flow. Our results indicate that the greatest part of the contribution
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to the AD in HH 202 –observed both in long-slit and integral field spectroscopy works–
comes from the high velocity component. This is the main result of the present thesis as it
is the first observational evidence obtained that relates the AD problem with the presence
of high-velocity gas flows in H ii regions.

unesco codes: 2101.06, 2103.03
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1
Introducción

1.1 Nebulosas gaseosas

Las nebulosas gaseosas son objetos extensos y brillantes que pueblan el cielo. Las de
mayor brillo superficial, como la Nebulosa de Orión (NGC 1976 o M42) o la Nebulosa

Anular (NGC 6720), pueden incluso observarse a través de telescopios de pequeña abertura.

En un primer intento de clasificar las nebulosas gaseosas fotoionizadas, podŕıamos dis-
tinguir dos tipos: las regiones H ii o nebulosas difusas y las nebulosas planetarias (NPs).
Las principales diferencias que podemos encontrar entre estos dos tipos de objetos están
relacionadas con su origen, masa, evolución y edad de las estrellas que contienen, aunque
los procesos f́ısicos que en ellas tienen lugar son muy parecidos.

Las regiones H ii o nebulosas difusas son nubes de gas ionizado localizadas princi-
palmente en los brazos de las galaxias espirales y en las galaxias irregulares. La geometŕıa
t́ıpica de una región H ii es resultado de la nube molecular progenitora. Este tipo de
nebulosas están asociadas a brotes recientes de formación estelar y presentan un espectro
de emisión que puede observarse a grandes distancias en el Universo. Además, su relación
con objetos jóvenes y su corto tiempo de vida –del orden de 106-107 años– hacen de las
regiones H ii unos indicadores esenciales de la tasa de formación estelar, del contenido de
estrellas masivas y de la composición qúımica actual de las zonas donde se encuentran. En
ellas, el gas está siendo ionizado y calentado por la radiación ultravioleta (UV) procedente
de una, varias, o un cúmulo de estrellas masivas de tipos espectrales O y B temprano. Las
temperaturas efectivas, T∗, de estas estrellas ionizantes se encuentran en torno a 3–5× 104

K. A estas temperaturas, la nebulosa está compuesta por hidrógeno totalmente ionizado,
helio una vez ionizado y otros elementos en diferentes estados de ionización. Dicha masa
ionizada presenta densidades electrónicas t́ıpicas entre 10 y 100 cm−3, pudiendo también
alcanzar valores tan altos como 104 cm−3.

Las NPs son nebulosas aisladas que representan la etapa final de la vida de una es-
trella de masa baja-intermedia –masas inferiores a unas 8M⊙– tras haber salido de la rama
asintótica de gigantes (o AGB, acrónimo del inglés asymptotic giant branch) expulsando
al medio interestelar circundante sus capas más externas. El remanente estelar que queda
después de la expulsión de material se conoce como estrella central de la NP. Las estre-
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llas centrales de las NPs son viejas y tienen temperaturas efectivas del orden de 5×104 K.
Estas estrellas evolucionan rápidamente hacia la fase de enana blanca, mientras las capas
expulsadas al espacio continúan expandiéndose a velocidades supersónicas. Debido a la
progresiva expansión, y la consecuente disminución de la densidad, las NPs pierden pro-
gresivamente brillo hasta que dejan de ser detectadas. Este tipo de nebulosas gaseosas
tienen tiempos de vida relativamente cortos, del orden de unos pocos 104 años. El material
ionizado por las estrellas centrales tiene densidades electrónicas que van desde 100 hasta
104 cm−3.

El análisis del espectro de emisión de las nebulosas gaseosas, en especial las regiones
H ii, permite determinar las condiciones f́ısicas del gas ionizado y las abundancias de al-
gunos de los elementos más importantes (He, C, N, O, Ne, S, Ar, Cl y Fe). Este último
aspecto las hace objetos indispensables para el estudio de la composición qúımica del medio
interestelar (desde la cercańıa solar hasta galaxias con alto desplazamiento al rojo), para la
determinación de los gradientes radiales de abundancias en galaxias espirales e incluso para
determinar el helio de origen primordial (ver revisiones de Peimbert 1975; Stasińska 2004).

1.2 F́ısica básica de las nebulosas gaseosas

1.2.1 Equilibrio de fotoionización

Ionización y recombinación

La fuente de enerǵıa que posibilita la emisión en una nebulosa gaseosa es, en la mayoŕıa de
los casos, la radiación UV procedente de las estrellas ionizantes. Generalmente, hay una o
más estrellas calientes en los interiores o cercańıas de las nebulosas, con temperaturas T∗ ∼>
3×104 K. Las part́ıculas de gas son ionizadas por los fotones UV con enerǵıas por encima
del umbral de ionización del hidrógeno, y el exceso de enerǵıa de cada fotón absorbido con
enerǵıa superior a dicho umbral se transforma en enerǵıa cinética del fotoelectrón liberado.
Las colisiones entre electrones y entre electrones e iones establecen un estado de equilib-
rio termodinámico (ET), y la enerǵıa se distribuye según la distribución maxwelliana de
velocidades, la cual está definida por la temperatura electrónica del gas ionizado, Te, que
t́ıpicamente se sitúa en el rango 5000 K < Te< 20000 K (Osterbrock y Ferland 2006). Este
proceso es conocido como termalización del gas de electrones, donde los fotoelectrones
pasan a ser electrones térmicos. Por otro lado, las part́ıculas de gas, una vez ionizadas,
tienden a recombinarse con los electrones térmicos libres, y se establece un estado de equi-
librio, en el cual la tasa de ionizaciones es igual a la tasa de recombinaciones para cada
ion. De este modo, el grado de ionización en cada punto de la nebulosa dependerá de dicho
equilibrio.

Si hay suficiente material molecular en torno a las estrellas ionizantes, todos los fotones
ionizantes pueden ser absorbidos, produciendo una nebulosa que presentará un contorno
bien definido conocido como frente de ionización. A este tipo de nebulosas se las denomina
limitadas en radiación. En este caso, el elemento más abundante, el hidrógeno, absorbe la
mayoŕıa de los fotones del continuo Lyman, que provienen de la fuente ionizante, y define el
tamaño de la región ionizada. El caso opuesto, donde los fotones procedentes del continuo
Lyman ionizan todo el medio circundante y parte de ellos escapan de la nebulosa sin ser
absorbidos, se conoce como nebulosa limitada en densidad.
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En una nebulosa idealmente compuesta sólo por hidrógeno, el equilibrio entre el número
de fotoionizaciones y recombinaciones por unidad de tiempo y volumen viene dado por:

n(H0)

∫ ∞

ν0

4πJν
hν

aν(H
0)dν = npneα(H

0, Te), (1.1)

donde Jν es la intensidad media del campo de radiación (en unidades de enerǵıa por unidad
de área, tiempo, ángulo sólido e intervalo de frecuencias) en cada punto, aν(H

0) es la
sección eficaz de fotoionización del H para fotones con enerǵıa hν –donde h de aqúı en
adelante es la constante de Planck– superior a su umbral de ionización (hν0 = 13.6 eV),
n(H0), np y ne son las densidades de átomos neutros, protones y electrones por unidad de
volumen respectivamente y α(H0, Te) es el coeficiente de recombinación del H, el cual es
aproximadamente proporcional a la inversa de la Te. La integración representa el número
de fotoionizaciones por átomo de H y tiempo, y se extiende a todas las frecuencias por
encima del umbral que ioniza el hidrógeno, es decir, para ν > ν0 o, en términos de longitud
de onda, λ < λ0 donde λ0 = 911 Å.

Un concepto importante que surge en el estudio de esta primera aproximación es el
denominado radio de Strömgren, Rs. Este da el tamaño de una nebulosa esférica limitada
en radiación asumiendo que una fracción ǫ (factor de llenado) del volumen total de la
nebulosa posee una ne uniforme y una densidad de protones np ≈ ne. En estas condiciones,
Rs se puede estimar como:

Rs =
( 3Q(H0)

4πǫn2
eαB(H0, Te)

)1/3
, (1.2)

donde Q(H0) es el número total de fotones emitidos por la estrella ionizante con enerǵıa
superior a 13.6 eV por unidad de tiempo y αB(H

0, Te) es el coeficiente de recombinación del
H para todos los estados excitados. El significado f́ısico de esta relación es que el número
total de fotones ionizantes emitidos por unidad de tiempo por la estrella central se equilibra
con el número total de recombinaciones a niveles excitados, dentro del volumen ionizado
4
3πR

3
s, en la misma unidad de tiempo.

Estructura de ionización

Una nebulosa real está compuesta por H, He y diferentes elementos pesados (C, N, O. . . ).
De este modo, la tasa de fotoionizaciones por unidad de volumen dependerá de la pre-
sencia de los otros elementos, que competirán con el hidrógeno en la absorción de fotones
ionizantes. Por ejemplo, el helio, aunque es diez veces menos abundante que el hidrógeno,
es la fuente dominante de absorción de fotones con enerǵıas superiores a 24.4 eV. Con ello,
la nebulosa adoptará una estructura de capas acopladas, dependiendo de los potenciales de
ionización de cada una de las especies iónicas.

A una distancia r de la fuente ionizante, las densidades n(X+i+1) y n(X+i) de los iones
X+i+1 y X+i, respectivamente, están relacionadas por la expresión:

n(X+i)Q(H0)

r2K
= n(X+i+1)neα(X

+i, Te), (1.3)
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donde K es un factor que tiene en cuenta la distribución en frecuencias del campo de
radiación ionizante y la sección eficaz de absorción. De acuerdo con la ecuación, los iones
X+i sólo pueden existir si el campo de radiación contiene fotones capaces de producir
estos iones, y el cociente n(X+i+1)/n(X+i) será mayor para nebulosas donde las fuentes
ionizantes posean temperaturas efectivas mayores, es decir, mayor Q(H0).

A partir de la integración de la ecuación anterior a todo el volumen de la nebulosa y
haciendo uso de la relación (1.2), se puede ver que para una nebulosa esférica de densidad
constante, con un cierto factor de llenado, y bañada por un campo de radiación proveniente
de una fuente ionizante con una temperatura efectiva dada, el promedio del cociente iónico
es proporcional al factor (Q(H0)/neǫ

2)1/3. Esto quiere decir que una nebulosa de densidad
104 cm−3, ionizada por una estrella de T∗ = 5 × 104 K, tendrá la misma estructura de
ionización que una nebulosa con densidad de 102 cm−3 ionizada por cien de esas estrellas.

El parámetro de ionización clásico se define como:

U =
Q(H0)

4πR2
snec

, (1.4)

donde c es la velocidad de la luz. Este parámetro representa f́ısicamente el cociente adi-
mensional de la densidad de fotones ionizantes sobre la densidad de electrones, y describe
la estructura de ionización en un punto dado de la nebulosa. Es importante tener en cuenta
que la ecuación anterior muestra que, a una distancia dada de la fuente ionizante, la ion-
ización cae cuando la densidad aumenta localmente. Por otro lado, en dos nebulosas con
densidad uniforme, ionizadas por la misma estrella, la ionización promedio más alta ocurrirá
para aquella con mayor densidad.

1.2.2 Equilibrio térmico

La temperatura en cada punto de la nebulosa viene determinada por el equilibrio entre el
calentamiento, debido a la fotoionización, y el enfriamiento, producido por la recombinación
y la radiación emitida por la nebulosa. Esto se expresa como:

G− LR = Lff + LC , (1.5)

donde G es la tasa de calentamiento y LR, Lff y LC son las tasas de enfriamiento por
recombinación, transiciones libre–libre y radiación emitida por excitaciones colisionales,
respectivamente.

El calentamiento del gas nebular es debido básicamente a la fotoionización. Como
hemos visto en §1.2.1, este mecanismo genera fotoelectrones libres, con enerǵıas cinéticas
1
2mu2 = h(ν − ν0), que a continuación chocan con el resto de electrones libres e iones
presentes en el gas y se termalizan. En equilibrio de ionización, las fotoionizaciones se
ven compensadas por un número igual de recombinaciones, y la diferencia entre la enerǵıa
media ganada por la deposición energética por parte de los fotoelectrones, y la enerǵıa
media perdida por medio de la recombinación de electrones térmicos, representa la ganancia
neta de enerǵıa del gas nebular. Esto viene representado por el término izquierdo de la
ecuación (1.5). Por otro lado, bajo condiciones de equilibrio térmico, dicha ganancia neta
de enerǵıa se ve compensada, principalmente, por el enfriamiento radiativo proveniente de
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las excitaciones colisionales de los niveles de enerǵıa más bajos de iones comunes, tales como
O+, O2+ o N+. Estas excitaciones finalizan con la emisión de fotones que pueden escapar de
la nebulosa. A pesar de su baja abundancia respecto al H o al He, estos iones de elementos
pesados contribuyen significativamente al enfriamiento de las nebulosas, debido a que tienen
niveles de enerǵıa con potenciales de excitación del orden de kTe –siendo k la constante de
Boltzmann–; al contrario que el H y He, cuyos niveles energéticos más bajos tienen mayores
potenciales de excitación. Un proceso secundario, que se suma a la excitación colisional,
es la pérdida de enerǵıa por radiación libre–libre debida, principalmente, a la interacción
de los electrones libres con los núcleos de H+ y He+. Esta contribuye en menor medida al
enfriamiento global de la nebulosa con respecto a la excitación colisional. Por lo tanto, una
mayor abundancia de metales hará que el enfriamiento sea más eficiente.

1.2.3 Ĺıneas de emisión y los mecanismos que las producen

La radiación emitida por cada elemento de volumen de una nebulosa gaseosa depende de
las abundancias de los elementos que la componen, determinadas por la historia previa
evolutiva del gas, y de las condiciones locales de ionización, densidad y temperatura, deter-
minadas a su vez por el campo de radiación. Los rasgos espectrales más evidentes son las
ĺıneas de emisión. La intensidad de una ĺınea de emisión observada se puede escribir como:

I(λ) =

∫

jλds =

∫

Nineǫλ(Te)ds, (1.6)

donde la integral se extiende a lo largo de la ĺınea de visión, jλ es la intensidad de la ĺınea
por unidad de superficie o tasa de emisión, ǫλ(Te) es el coeficiente de emisión de la ĺınea
o emisividad, y Ni y ne son la densidad del ion responsable de la emisión y la densidad
electrónica, respectivamente.

Las ĺıneas de emisión son el producto de fotones emitidos como consecuencia de tran-
siciones radiativas de electrones que decaen hacia los niveles de enerǵıa más bajos de un
átomo o ion. Las caracteŕısticas de las ĺıneas están definidas, principalmente, por los meca-
nismos que las producen, la composición qúımica del gas, la forma del continuo ionizante y
la distribución geométrica del gas en la nebulosa.

Podemos encontrar tres mecanismos principales que producen la emisión de ĺıneas de
átomos o iones: la recombinación, la excitación colisional y la fluorescencia. Cada ĺınea
de emisión se puede producir a través de los distintos procesos, pero generalmente existe
un mecanismo predominante. Por ejemplo, la contribución de recombinación en los flujos
medidos de las ĺıneas [O ii] 7320 y 7330 Å es muy importante a temperaturas por debajo
de los 5000 K, y comienza a dominar sobre la excitación colisional a las temperaturas más
bajas observadas en regiones H ii (Stasińska 2005).

Recombinación

La recombinación es un proceso de captura de electrones. Si estos se recombinan hacia
niveles excitados de iones, a continuación decaerán progresivamente a niveles cada vez
menos energéticos mediante transiciones radiativas, finalizando ocasionalmente en el nivel
fundamental. Las ĺıneas de emisión que resultan de este proceso son conocidas como ĺıneas
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de recombinación (LRs). A este tipo de ĺıneas se las denomina también permitidas, porque
son transiciones que cumplen las reglas de selección de una interacción de tipo dipolar–
eléctrica.

La tasa de emisión de una LR que se genera entre los niveles nL y n′L′1 se puede escribir
como (Osterbrock y Ferland 2006):

jλ = jnn′ =
hνnn′

4π
Nineα

eff
nn′ , (1.7)

donde hνnn′ es la diferencia de enerǵıa que existe entre los niveles involucrados en la tran-
sición y αeff

nn′ es el coeficiente de recombinación efectivo, el cual expresa la probabilidad de
que un electrón del nivel nL decaiga en cascada hasta el nivel n′L′, teniendo en cuenta
todos los caminos posibles.

Las LRs más conocidas y comúnmente detectadas son las ĺıneas de H i –que forman
parte de las series del hidrógeno de Lyman, Balmer, Paschen, etc.– que son emitidas a partir
de la recombinación de electrones con iones de H+; las ĺıneas de He i (e.g. 5876 Å) emitidas
en la recombinación de He+; y las ĺıneas de He ii (e.g. 4686 Å) de la recombinación de He2+.
También es posible detectar LRs emitidas por iones de elementos pesados (e.g. C ii 4267
Å y O ii 4650 Å), aunque estas ĺıneas son varios órdenes de magnitud más débiles que las
LRs del hidrógeno, debido a que los iones que las producen son mucho menos abundantes.

Excitación colisional

Las colisiones entre los electrones libres e iones pueden excitar los electrones ligados que
ocupan los niveles de enerǵıa más bajos de los iones. El decaimiento radiativo de los elec-
trones ligados hacia los niveles inferiores presenta probabilidades de transición muy bajas
–entre 10−4 y 1 s−1– aunque, a las densidades electrónicas t́ıpicas del medio interestelar –≤
104 cm−3–, la desexcitación de los electrones ligados por medio de las colisiones de elec-
trones libres es incluso menos probable que la transición radiativa. Por tanto, casi todas las
excitaciones colisionales producen un fotón y las ĺıneas de emisión resultantes son conocidas
como ĺıneas excitadas colisionalmente (LECs).

Para una LEC dada, la tasa de emisión resultado de la transición radiativa entre el nivel
superior i y el inferior k se puede calcular como:

jλ = jik =
hνik
4π

niAikN(X+l), (1.8)

donde ni es la población relativa en el nivel superior i del elemento X ionizado +l veces y
N(X+l) es la densidad del ion responsable de la emisión. Como vemos, para determinar la
emisividad de una LEC hay que tener información sobre la población del nivel de partida.
Para ello, es necesario resolver las ecuaciones de equilibrio estad́ıstico. Para cada nivel
excitado i de un determinado ion, dichas ecuaciones se pueden escribir como:

∑

j 6=i

njneqji +
∑

j>i

njAij =
∑

j 6=i

nineqij +
∑

j<i

niAij , (1.9)

1n y n′ son los números cuánticos principales de los niveles; L y L′ denotan el momento angular total.
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donde ni y nj son las poblaciones relativas de los niveles i y j, Aij es la probabilidad de
transición radiativa entre dichos niveles (s−1), y qij y qji son las tasas de desexcitación
y excitación colisional (cm−3 s−1). Las Aij son independientes de la Te del gas e inver-
samente proporcionales a los tiempos de vida de los niveles superiores, mientras que las
tasas colisionales dependen de la temperatura. La tasa de desexcitación colisional, para
una transición de un nivel superior i a otro inferior j, viene dada por:

qij =
8.629 × 10−6

T
1/2
e

Ω(j, i)

ωi
, (1.10)

donde ωi es el peso estad́ıstico del nivel i, y Ω(j, i) es la fuerza de colisión media entre
los niveles j e i, variable que contiene la dependencia con la Te. Asimismo, las tasas de
excitación y desexcitación se relacionan a través de la expresión:

qji = qij
ωi

ωj
e−χij/kTe , (1.11)

donde χij es la diferencia de las enerǵıas de excitación de los niveles i y j.
La resolución de las ecuaciones de equilibrio estad́ıstico no es trivial, ya que dependen

de varios parámetros atómicos –Aij , Ω(j, i), χij y ωi– y estos no siempre están disponibles,
o no están calculados con la precisión suficiente para todos los niveles y/o todos los iones
o átomos. Con el objetivo de minimizar la complejidad del problema se recurre a diversas
aproximaciones. En el análisis nebular, muchos de los iones observados –e.g. O+, O2+, N+,
S+, S2+– presentan una estructura sencilla de cinco niveles de baja enerǵıa, con configura-
ciones electrónicas en el estado fundamental p2, p3 o p4. Esta aproximación se basa en que
estos cinco primeros niveles son los f́ısicamente relevantes en el cálculo del espectro emitido,
teniendo en cuenta que los niveles por encima no llegan a poblarse significativamente por
colisiones u otros mecanismos. En la figura 1.1 presentamos los diagramas de Grotrian de
los cinco primeros niveles de los iones O+, S+, O2+ y N+, donde se muestran las principales
ĺıneas de emisión de los mismos. El programa fivel, desarrollado por De Robertis et al.
(1987), aplica la aproximación de cinco niveles con el fin de determinar las poblaciones de
los mismos y las emisividades de un amplio número de ĺıneas de emisión provenientes de los
iones t́ıpicos observados en ambientes nebulares. La última versión de fivel es el programa
nebular, desarrollado por Shaw y Dufour (1995), que actualmente opera dentro del grupo
de paquetes stsdas de iraf.

Un concepto importante a la hora de estudiar ambientes donde las colisiones pueden
ser relevantes, como las nebulosas gaseosas, es el de densidad cŕıtica, ni,c. Este es el valor
para el cual las desexcitaciones colisionales son igual de probables que las desexcitaciones
radiativas. Para una transición dada desde el nivel i se define como:

ni,c =

∑

j<iAij
∑

j 6=i qij
. (1.12)

El valor de la densidad cŕıtica marca el punto en el cual pasamos de un régimen de baja
densidad a otro de alta densidad y sus valores aumentan a medida que aumenta el nivel. De
este modo, para densidades por encima de la cŕıtica, las desexcitaciones colisionales pueden
ser importantes y habrá que considerarlas.
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Figura 1.1: Diagramas de Grotrian que muestran las transiciones de las ĺıneas más brillantes de [O ii],
[S ii], [O iii] y [N ii] entre los cinco primeros niveles de enerǵıa de los respectivos iones. Las configuraciones
electrónicas en el estado fundamental son: 2p2 para O2+ y N+, 3p3 para S+ y 2p3 para O+. Los valores
a izquierda y derecha de los niveles de enerǵıa, respresentan el momento angular total J de cada término
espectral. La diferencia de enerǵıa entre los niveles 3P de los iones O2+ y N+, y de los niveles 2D0 y 2P0 de
O+ y S+, ha sido exagerada para clarificar los niveles de llegada de las ĺıneas nebulares. Figura adaptada
de Osterbrock y Ferland (2006).
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Tradicionalmente, las LECs se han dividido en tres grupos atendiendo al tipo de tran-
sición eléctronica involucrada: ĺıneas prohibidas, semi-prohibidas y permitidas. Las ĺıneas
prohibidas –denominadas aśı porque violan las reglas de selección de una interacción dipolar-
eléctrica– y semi-prohibidas presentan probabilidades de transición del orden 10−2 –o
menores sobre todo en las LECs del infrarrojo–, mientras que las ĺıneas permitidas tienen
probabilidades de transición del orden de 108 s−1. Atendiendo a estos valores, podemos
inferir que la densidad cŕıtica de las ĺıneas prohibidas es menor que la misma en ĺıneas
semi-prohibidas y permitidas y, por tanto, las primeras serán más sensibles a los efectos de
desexcitación colisional.

Fluorescencia

Otro mecanismo importante que da origen a ĺıneas permitidas de elementos pesados es la
fluorescencia, o fotoexcitación, por fotones del continuo estelar, o fotones procedentes de
una recombinación previa (Grandi 1976). Las ĺıneas de Bowen (Bowen 1934) son un caso
particular de fluorescencia, donde el ion O3+ es excitado por la absorción de la ĺınea He ii
Lyα. Tras ello, el O3+ vuelve al estado fundamental emitiendo las ĺıneas O iii 3133 y 3444
Å.

La interpretación de las ĺıneas de emisión fluorescentes es bastante compleja y depende
de distintos factores dif́ıciles de conocer, por lo que habitualmente dichas ĺıneas no se utilizan
como diagnósticos en las nebulosas. Aún aśı, es muy importante saber qué ĺıneas están
afectadas por fluorescencia, con el fin de evitar análisis inapropiados. En Grandi (1976)
y Esteban et al. (1998) podemos encontrar un extenso análisis de las ĺıneas de elementos
pesados que pueden, o no, estar afectadas por la excitación fluorescente.

Lucy (1995) y Rodŕıguez (1999) también presentan el análisis de los efectos de fluores-
cencia en ĺıneas de elementos refractarios, tales como Fe o Ni. Las ĺıneas emitidas por los
iones de estos elementos están afectadas por la fluorescencia del continuo radiado por la
fuente ionizante. Existe una v́ıa para considerar los efectos de fluorescencia causados por la
radiación del continuo estelar. Con ello, los flujos de ĺıneas fluorescentes seŕıan útiles en el
análisis nebular. Para los iones afectados por este tipo de fluorescencia, las ecuaciones de
equilibrio estad́ıstico deben reescribirse teniendo en cuenta las emisiones estimuladas que
el continuo puede producir. Esto es:

∑

j 6=i

nj(neqji + UBji) +
∑

j>i

njAij =
∑

j 6=i

ni(neqij + UBij) +
∑

j<i

niAij . (1.13)

Por un lado, Bij es el coeficiente de Einstein de emisión estimulada, que se relaciona con
Aij como:

Bij =
c3

8πhν3
Aij, (1.14)

y este a su vez se relaciona con Bji por medio de los pesos estad́ısticos de los niveles i y
j. Por otro lado, la variable U representa la emisión del continuo estelar. En una primera
aproximación, esta variable podŕıa estar representada por la emisión de un cuerpo negro,
amortiguada por un factor relacionado con la distancia entre la fuente ionizante y el punto
donde hemos medido la emisión de ĺıneas fluorescentes. Está claro que utilizar funciones U
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más realistas proporcionará mejores resultados a la hora de considerar la emisión fluores-
cente por continuo estelar. Bautista et al. (1996) realizan un análisis más extenso sobre los
efectos del continuo estelar y su incorporación en las ecuaciones de equilibrio estad́ıstico.

1.3 Polvo interestelar

Los granos de polvo juegan un papel importante en la f́ısica del medio interestelar, desde
la termodinámica y la qúımica del gas hasta la dinámica de la formación de estrellas.
Aparte del gas, las nebulosas gaseosas contienen part́ıculas de polvo cuyos efectos sobre
las propiedades nebulares no deben menospreciarse. En base a observaciones que intentan
cuantificar los efectos de la presencia del polvo, se ha conseguido identificar los posibles
candidatos que conforman la mayor parte del polvo interestelar. Entre estos candidatos
nos encontramos con: silicatos que se combinan con magnesio y/o hierro; piroxenos y
olivinas; materiales carbonatados donde la masa predominante es de carbono; granos de
SiC; combinaciones de ox́ıgeno y hierro, tales como el óxido ferroso; y, en mucha menor
medida, carbonatos como la calcita y la dolomita. Hay muchas evidencias que justifican la
existencia de polvo en las nebulosas gaseosas y, como veremos a lo largo de esta sección,
sus efectos sobre la determinación de las condiciones f́ısicas y abundancias qúımicas pueden
corregirse.

1.3.1 Extinción interestelar

El efecto más obvio de la presencia de polvo interestelar es la extinción de la luz procedente
de nebulosas y estrellas distantes. Este efecto, el oscurecimiento de la luz estelar, fue el
que llevó a Trumpler (1930) a inferir la existencia del polvo interestelar. Una gran parte
de nuestro conocimiento acerca del polvo interestelar está basado en estudios que analizan
la dependencia de la atenuación de la luz con la longitud de onda. Frecuentemente nos
referimos a dicha atenuación como enrojecimiento, debido a que los efectos de extinción son
más importantes en las longitudes de onda más azules respecto a las rojas.

En el regimen óptico, la extinción es básicamente debida a la dispersión de la luz por la
presencia de polvo, aunque también puede haber efectos menos importantes de absorción.
La reducción que sufre la luz procedente de una fuente distante debido a la presencia de
polvo interestelar a lo largo de la ĺınea de visión se cuantifica como:

F (λ) = I(λ)e−τλ , (1.15)

donde I(λ) es el flujo que recibiŕıamos en la Tierra en ausencia de extinción interestelar,
a lo largo de la ĺınea de visión (denominado también flujo corregido o desenrojecido, o
intensidad en la astrof́ısica nebular), F (λ) es el flujo observado, o enrojecido, y τλ es la
profundidad óptica a la longitud de onda observada λ.

Clásicamente, el método utilizado para la caracterización de la extinción interestelar
se basa en la comparación espectrofotométrica de pares de estrellas con el mismo tipo
espectral y muy diferente grado de enrojecimiento. Durante años, este tipo de medidas se
han realizado en muchas estrellas y ello nos ha dado una buena idea del comportamiento
de la extinción interestelar. De forma general, los resultados obtenidos a lo largo de la ĺınea
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de visión en diferentes direcciones a través del medio interestelar difuso muestran que la
dependencia de la extinción con la longitud de onda es:

τλ = Cf(λ), (1.16)

donde C es un factor constante que depende de la estrella observada y f(λ) es una función
conocida como curva o ley de extinción interestelar, cuyo comportamiendo es aproximada-
mente el mismo para una amplia mayoŕıa de estrellas de la Galaxia.

De la ecuación anterior se desprende que la normalización de la función f(λ), que
contiene la dependencia en longitud de onda de la extinción, es arbitraria. Históricamente,
en la astrof́ısica nebular, la normalización de f(λ) se realiza a través de la longitud de onda
de la ĺınea de emisión de la serie de Balmer Hβ (H i 4861 Å). Con ello, haciendo uso de
las relaciones anteriores y utilizando logaritmos decimales, el cociente de flujos observado
relativo a Hβ queda expresado como:

F (λ)

F (Hβ)
=

I(λ)

I(Hβ)
10−c(Hβ)

[

f(λ)−f(Hβ)
]

, (1.17)

donde c(Hβ) = 0.434C es el denominado coeficiente de extinción, el cual representa la
cantidad de extinción interestelar. Esta última relación es la que nos permite realizar la
corrección de extinción, conocidos los parámetros c(Hβ) y f(λ). Como podemos ver, esta
corrección nos limita a la obtención de flujos intŕınsecos, o intensidades, relativos a Hβ.

En primer lugar, para llevar a cabo una determinación práctica del coeficiente de ex-
tinción, hemos de conocer los valores de la función f(λ). Para longitudes de onda mayores
que 3030 Å, dicha función f(λ) únicamente depende de la longitud de onda y del valor
de la extinción selectiva, RV , la cual se define como el cociente entre el número de mag-
nitudes extinguidas en la banda V y el exceso de color entre las bandas B y V, es decir,
RV = AV /E(B − V ). La variable RV compara las propiedades de enrojecimiento y la
extinción de los granos de polvo. Esta solamente es sensible a la composición, el tamaño
y la forma de dichos granos. RV ≈ 3.1 es un valor t́ıpico encontrado para el medio in-
terestelar difuso, aunque se pueden encontrar otros valores (e.g. RV ≈ 5.5 es para el caso
particular de la Nebulosa de Orión). Muchos autores han obtenido emṕıricamente valores
para la función f(λ) y modelado su comportamiento en un amplio rango espectral. Algunos
ejemplos de estos autores son: Whitford (1958), Seaton (1979) o Savage y Mathis (1979),
quienes obtuvieron leyes de extinción para el valor t́ıpico de RV en el medio interestelar
difuso; Cardelli et al. (1989), cuya ley de extinción está parametrizada para cualquier valor
de RV ; y Costero y Peimbert (1970) o Blagrave et al. (2007), cuyos trabajos analizan la
extinción particular presente en la Nebulosa de Orión.

Una vez adoptada una ley de extinción, el valor de c(Hβ) se puede conseguir comparando
los cocientes de flujos observados de las ĺıneas de H i con los cocientes teóricos de las mismas
ĺıneas, que vienen dados por el modelo para el átomo de hidrógeno de Storey y Hummer
(1995). El caso ideal consistiŕıa en tener acceso a un gran conjunto de ĺıneas de H i, aunque
no es lo habitual, y el cociente clásicamente utilizado es F(Hα)/F(Hβ). Otro método
menos usual para la obtención del coeficiente de extinción es el uso de las ĺıneas en el UV
e infrarrojo de [S ii]. Estas ĺıneas parten de los mismos niveles superiores de enerǵıa y, por
tanto, su cociente relativo únicamente depende de las probabilidades de transición y las
longitudes de onda (Miller 1968).
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1.3.2 Formación y destrucción del polvo

Los datos observacionales obtenidos a partir de medidas de la emisión del continuo térmico
en el infrarrojo y del continuo en el óptico debido a la dispersión de la radiación por la
presencia de polvo, muestran que las part́ıculas de polvo existen en las regiones H ii y NPs.

Las investigaciones llevadas a cabo en el campo de la teoŕıa y la experimentación indican
que, tras su formación, los granos de polvo pueden crecer por acrecin de átomos individuales
existentes en el gas interestelar. De todas formas, su formación no puede iniciarse apartir
de colisiones entre átomos, incluso a las mayores densidades registradas en las nebulosas
gaseosas. En NPs, las medidas en el rango infrarrojo han mostrado que muchas estrellas
gigantes y supergigantes fŕıas tienen capas externas de polvo que las rodean. Esto implicaŕıa
que el polvo debe estar presente en la atmósfera de estas estrellas, o que debió formarse
durante las etapas más tempranas de expulsión de las capas externas debido a las altas
densidades que se alcanzan en las cercańıas de las mismas. En regiones H ii se espera que
las part́ıculas de polvo originales se hayan formado por alguna de estas v́ıas.

Los granos de polvo pueden llegar a ser destruidos por diferentes tipos de procesos. El
paso de ondas de choque a través del gas interestelar es uno de los principales mecanismos
que podŕıa alterar, o destruir, el polvo presente en la fase gaseosa. Durante el paso de la
onda de choque ocurren varios procesos –colisiones entre granos de polvo y entre granos
de polvo e iones– que causan una mayor fragmentación de las part́ıculas de polvo. La
destrucción del polvo es un fenómeno muy relevante por varias razones. En especial, la
principal razón que atañe a esta tesis, es la posible alteración de la composición qúımica de
la fase gaseosa después del paso de la onda de choque, ya que la destrucción de granos de
polvo devuelve al medio interestelar parte del material que los conforma. Como vimos al
principio de esta sección, el polvo contiene muchos elementos refractarios atrapados (e.g.
Ca, Fe, o Si), los cuales son sustancialmente menos abundantes en el gas ionizado de la
nebulosas, y cuya composición qúımica es más susceptible de ser alterada por el efecto
descrito aqúı.

1.4 Determinaciones de parámetros f́ısicos y qúımicos

La determinación de parámetros f́ısicos –como la densidad y temperatura electrónica– a
partir de espectros ópticos del gas de las nebulosas gaseosas, se realiza a través de cocientes
de LECs, cuyas emisividades dependen fuertemente de las condiciones de temperatura y
densidad. Por otro lado, las abundancias qúımicas se pueden determinar, bien a través del
ajuste de ciertos observables espectroscópicos mediante modelos de fotoionización, o bien
a partir de diagnósticos emṕıricos –método directo o calibraciones emṕıricas– basados en
la medida del flujo de las ĺıneas de emisión. Es importante destacar que para las deter-
minaciones de los parámetros que aqúı se presentan, la corrección de extinción es un paso
necesario que nos permite calcular los flujos intŕınsecos o desenrojecidos. En las siguientes
secciones repasaremos cómo se obtienen dichos parámetros.

1.4.1 Condiciones f́ısicas del gas

El cálculo de las condiciones f́ısicas del gas ionizado se resume en la obtención de la densidad
electrónica, ne, y la temperatura electrónica, Te.
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Figura 1.2: Variación de los cocientes de flujos con respecto a la densidad electrónica de las ĺıneas de [O ii]
(ĺınea continua) y [S ii] (ĺınea discontinua) para una temperatura t́ıpica de 104 K. Figura adaptada de
Osterbrock y Ferland (2006).

La ne promedio en una nebulosa puede ser medida a partir de la comparación de los
flujos de dos LECs emitidas por un mismo ion desde niveles con enerǵıas de excitación
similares. Esto da como resultado que las tasas de excitación relativas de los niveles de
partida dependan únicamente del cociente de sus fuerzas de colisión. En el caso concreto
de que los niveles implicados tengan diferentes probabilidades de transición, o diferentes
tasas de desexcitación colisional, las poblaciones relativas de ambos niveles pasan a de-
pender en gran medida de la ne, aśı como del cociente de flujos de las ĺıneas de emisión
implicadas. Los cocientes de ĺıneas más comúnmente utilizados en el rango óptico y para
densidades intermedias entre 102 y 104 cm−3 son [O ii] λ3729/λ3726 y [S ii] λ6716/λ6731.
En la figura 1.1 se presentan los diagramas de Grotrian de los cinco primeros niveles de los
respectivos iones, donde se muestran las transiciones más relevantes en el rango óptico de
las configuraciones electrónicas 2p3 para el [O ii] y 3p3 para el [S ii]. Existen otros cocientes
de ĺıneas para el cáculo de la densidad (ver Shaw y Dufour 1995), como pueden ser [Cl iii]
λ5517/λ5537 ó [Ar iv] λ4711/λ4740, que además permiten muestrear zonas de más alta
densidad, aunque estas ĺıneas son menos brillantes que las anteriores.

En el ĺımite de baja densidad, donde cada excitación colisional produce la emisión de
un fotón y las desexcitaciones colisionales son despreciables, el cociente de flujos coincide
con el cociente de los pesos estad́ısticos de los niveles de partida de las ĺıneas involucradas.
En cambio, cuando tenemos densidades superiores a la densidad cŕıtica de los niveles de
partida, es decir, estamos en el ĺımite de alta densidad, las poblaciones de dichos niveles
comienzan a estar dominadas por las colisiones. En estas condiciones se establece el equili-
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brio térmico y las poblaciones relativas de los niveles se rigen por la ecuación de Boltzmann.
En una nebulosa gaseosa t́ıpicamente nos encontramos con densidades entre ambos ĺımites,
donde el cociente de ĺıneas es muy sensible a la ne y muy poco a la Te. En estos casos,
la obtención de la ne se consigue a través de la resolución de las ecuaciones de equilibrio
estad́ıstico (ecuación 1.9) para cada uno de los cinco primeros niveles que se muestran en
la figura 1.1. Con ello, obtenemos la variación del cociente de flujos de las ĺıneas utilizadas
como diagnóstico respecto a la densidad. En la figura 1.2 presentamos dicha variación
para los cocientes de las ĺıneas de [O ii] y [S ii], a una temperatura electrónica de 104 K.
Para otro valor de temperatura, las curvas no presentan grandes cambios debido a la baja
dependencia de los cocientes con la misma.

Otra manera de obtener la densidad electrónica es a través del análisis de ĺıneas de
elementos pesados como Fe o Ni. Concretamente, haciendo uso de un amplio conjunto de
ĺıneas de [Fe iii] (Rodŕıguez 1998). La densidad que se obtiene a partir de dicho análisis es
aquella que minimiza la dispersión de los cocientes observados, respecto a los teóricos de las
ĺıneas más brillantes de [Fe iii]. Ambos cocientes, observados y teóricos, son normalizados
respecto a la ĺınea [Fe iii] 4658 Å. Los cálculos para la determinación de los cocientes teóricos
se realizan resolviendo las ecuaciones de equilibrio estad́ıstico con un modelo atómico de 34
niveles para el ion de Fe2+, haciendo uso de los datos atómicos –probabilidades de transición
y fuerzas de colisión– más recientes disponibles en la literatura. La función de dispersión,
F , que habŕıa que minimizar se escribe como:

F =

n
∑

i=1

(

[I(λi)/I(λ4658)]obs
[I(λi)/I(λ4658)]teo

−
1

n

n
∑

j=1

[I(λj)/I(λ4658)]obs
[I(λj)/I(λ4658)]teo

)2

, (1.18)

donde n es el número total de ĺıneas de [Fe iii] utilizadas.
En cuanto a la determinación de la temperatura, sabemos de la sección §1.2.2 que

la Te viene dada por el equilibrio que se establece entre los procesos de calentamiento y
enfriamiento. La Te se puede calcular solamente para unos pocos iones. Estos presentan
una estructura de niveles de enerǵıa que producen LECs cuyas transiciones ocurren desde
distintos niveles superiores con enerǵıas de excitación muy diferentes. Esta caracteŕıstica
hace que el cociente de flujos de las LECs emitidas sea muy sensible a la temperatura. Dos
de los mejores ejemplos son las LECs de [O iii] y [N ii], que se presentan también en la
figura 1.1 sobre la estructura de cinco niveles de sus respectivos iones. El método clásico que
nos permite determinar la Te, es a partir de los cocientes de las intensidades de las ĺıneas
aurorales respecto a las nebulares de dichos iones. Las expresiones t́ıpicas que podemos
encontrar para los cocientes de flujos son (Osterbrock y Ferland 2006):

[O iii] :
jλ4959 + jλ5007

jλ4363
=

7.90e(3.29×104/Te)

1 + 4.5× 10−4ne/T
1/2
e

, (1.19)

[N ii] :
jλ6548 + jλ6583

jλ5755
=

8.23e(2.50×104/Te)

1 + 4.4× 10−3ne/T
1/2
e

. (1.20)

Estas relaciones son válidas a primer orden, ya que la solución exacta la proporciona la
resolución de las ecuaciones de equilibrio estad́ıstico de los iones O2+ y N+. Tanto los
resultados obtenidos a partir de las ecuaciones como de la resolución numérica, son válidos
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para un amplio rango de densidades, el cual está limitado por las densidades cŕıticas de
los niveles de partida de las ĺıneas nebulares, del orden de 5 × 104 cm−3, que son aproxi-
madamente dos órdenes de magnitud más pequeñas que las densidades cŕıticas de las ĺıneas
aurorales.

Existen más iones cuyas LECs emitidas son sensibles a los cambios de temperatura
(ver Shaw y Dufour 1995). Algunas de ellas son: [S iii] (λ9069 + λ9532)/λ6312, [Ne iii]
(λ3869 + λ3968)/λ3343 y [Ar iii] (λ7136 + λ7751)/λ5192. Otros cocientes de LECs como
[O ii] (λ3726+λ3729)/(λ7320+λ7330) ó [S ii] (λ6716+λ6731)/(λ4068+λ4076) son también
indicadores de Te aunque, por contra, estos cocientes son bastante sensibles a la ne.

Generalmente, el cálculo refinado de las condiciones f́ısicas, ne y Te, se hace de forma
conjunta ya que ambas variables, como hemos visto, dependen entre śı la una de la otra.
En este sentido, un método iterativo con una temperatura inicial es una buena opción. El
número de iteraciones necesarias para alcanzar la convergencia suele rondar entre 4 y 5.

Un último concepto importante, relacionado con el cálculo de las condiciones f́ısicas, es
que tanto las densidades como las temperaturas calculadas son representativas de las zonas
nebulares ocupadas por los correspondientes iones y, por tanto, los valores obtenidos no
tienen porque ser, en principio, caracteŕısticos de toda la nebulosa.

1.4.2 Abundancias qúımicas

Siempre y cuando se hayan determinado con precisión las condiciones f́ısicas del gas ionizado
de la nebulosa, será posible obtener las abundancias qúımicas iónicas del mismo mediante
el método emṕırico directo.

En general, como vimos en la sección §1.2.3, la intensidad de una ĺınea de emisión se
expresa según la ecuación (1.6). Suponiendo que la tasa de emisión, jλ, es prácticamente
constante a lo largo de la ĺınea de visión, tendremos que la intensidad se puede escribir
como:

I(λ) = jλ∆s, (1.21)

donde ∆s es el recorrido a lo largo de la ĺınea de visión.
La corrección de extinción permite la obtención de cocientes de flujos corregidos, o

intensidades, como ya mencionamos en §1.3.1, relativos a Hβ. Por tanto, para un ion
X+i únicamente podemos determinar su abundancia qúımica respecto al H+, a partir del
cociente relativo a Hβ. En términos de la relación anterior:

I(λ)

I(Hβ)
=

jλ
jHβ

, (1.22)

donde la dependencia con ∆s, imposible de determinar, se anula.

Abundancias iónicas a partir de LRs

De la sección §1.2.3, sabemos que la tasa de emisión de una LR se puede escribir como se
muestra en la ecuación (1.7). En términos de la longitud de onda, y para un elemento X
en el estado de ionización +i, dicha relación queda:

jλ =
hc

4πλ
N(X+i)neα

eff (X+i, Te). (1.23)



16 Introducción 1.4

Por otro lado, la ĺınea de emisión de referencia en el cociente de flujos, Hβ, es también
una LR, por lo que su tasa de emisión, jHβ, se puede expresar como:

jHβ =
hc

4πλHβ
N(H+)neα

eff (H+, Te), (1.24)

aunque también cabe la posibilidad de utilizar la expresión aproximada para el cálculo de
jHβ, obtenida por Aller (1984), y basada en el ajuste de los resultados obtenidos por Brock-
lehurst (1971) de las poblaciones de los niveles del átomo de hidrógeno. Dicha expresión
tiene una precisión del 4% para densidades inferiores a 106 cm−3, y se escribe como:

4πjHβ = 1.387 × 10−25neN(H+)T−0.983
4 10−0.0424/T4 , (1.25)

donde T4 es la temperatura electrónica en unidades de 104 K.

De este modo, a partir del uso de la expresión (1.22), podremos obtener de forma directa
la abundancia qúımica para el ion X+i como:

N(X+i)

N(H+)
=

λ(Å)

4861

αeff (H+, Te)

αeff (X+i, Te)

I(λ)

I(Hβ)
. (1.26)

donde se puede ver que la dependencia con la Te se encuentra en los coeficientes de recombi-
nación efectivos. Estos coeficientes presentan dependencias muy débiles con la temperatura
–αeff (X+i, Te) ∝ T−m

e , donde m es del orden de 1– y, por tanto, hacen que las abundancias
qúımicas calculadas a partir de LRs sean casi independientes de las condiciones f́ısicas del
gas.

Abundancias iónicas a partir de LECs

Las abundancias iónicas a partir de LECs no presentan un cálculo tan sencillo como el caso
de las LRs. La ecuación (1.8) nos da la tasa de emisión para una LEC cualquiera. Dicha
ecuación, en términos de la longitud de onda de una LEC emitida entre los niveles i y j
por el ion X+l, se reescribe como:

jλ =
hc

4πλ
niAijN(X+l). (1.27)

De tal modo que la abundancia qúımica de dicho ion, respecto al H+, se puede calcular a
partir de la relación (1.22) como:

N(X+l)

N(H+)
=

λ(Å)

4861

neα
eff (H+, Te)

niAij

I(λ)

I(Hβ)
. (1.28)

Como podemos ver, el cálculo de las abundancias iónicas a partir de LECs depende
de la probabilidad de transición de dicha ĺınea, Aij , aśı como de la densidad electrónica
del gas y la población del nivel de partida de la LEC, ni. Aśı pues, el problema del
cálculo de las abundancias a partir de LECs radica en la obtención de las poblaciones
de los niveles energéticos y, por tanto, en la resolución de las ecuaciones de equilibrio
estad́ıstico. Contrariamente a lo que suced́ıa con las abundancias obtenidas a partir de
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LRs, las calculadas a partir de LECs presentan una fuerte dependencia con las condiciones
f́ısicas, concretamente con la Te a través del cálculo de las tasas de desexcitación colisional.

La dependencia de dichas tasas con la temperatura suele ser: q ∝ T−1/2e−
∆E
kTe . Por tanto,

las abundancias que obtengamos a partir de estas ĺıneas van a depender en gran medida de
la temperatura adoptada.

Abundancias totales

El método directo del cálculo de abundancias qúımicas nos permite obtener con relativa
simplicidad las abundancias iónicas a partir del cociente relativo de intensidades de ĺıneas
de emisión. El cálculo de la abundancia total, relativa al H, de un cierto elemento X se
puede realizar sumando las abundancias iónicas del mismo elemento para cada uno de los
posibles estados de ionización. Ahora bien, es habitual encontrarnos con que no todos los
iones del elemento X producen ĺıneas de emisión en el rango espectral cubierto por nuestro
espectro. En estas condiciones, es posible la resolución del problema por medio de los
llamados factores de corrección por ionización, ICFs (acrónimo de ionization correction
factor). Estos factores tienen en cuenta la contribución de los estados de ionización no
observados.

Tı́picamente, la obtención de ICFs se puede realizar por dos v́ıas: a partir de un conjunto
de modelos de fotoionización, o a partir de la similitud de los potenciales de ionización de
iones observados y no observados.

Respecto al primer caso, podemos poner como ejemplo el ICF de S3+ obtenido por
Stasińska (1978) para el cálculo de la abundancia total de S, debido a que en el rango óptico
únicamente se observan ĺıneas de [S ii] y [S iii]. La relación presentada por Stasińska (1978)
se obtiene a partir del ajuste del cociente S/(S++S2+) en función de O+/O, utilizando un
amplio conjunto de modelos de fotoionización. Con el ICF(S3+), la abundancia total de
azufre seŕıa:

S

H
= ICF(S3+)×

S+ + S2+

H+ =

=

[

1−

(

1−
O+

O

)3]−1/3

×
S+ + S2+

H+ . (1.29)

Por otro lado, un claro ejemplo de ICF obtenido a partir de la similitud de potenciales de
ionización de distintos iones es el caso del He. Debido a la ausencia de ĺıneas de emisión de
helio neutro en el rango óptico, y basándose en la similitud de los potenciales de ionización
del He0 (24.6 eV) y el S+ (23.3 eV), Peimbert et al. (1992) obtuvieron la siguiente expresión
para el ICF(He0) y el cálculo de la abundancia total de He:

He

H
= ICF(He0)×

He+

H+ =

(

1 +
S+

S− S+

)

×
He+

H+ . (1.30)

1.5 La discrepancia de abundancias

1.5.1 Planteamiento del problema y antecedentes

El análisis de los espectros de ĺıneas de emisión de las nebulosas gaseosas, regiones H ii y
NPs es una de las mejores herramientas para la obtención y el estudio de las abundancias
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qúımicas a escala galáctica y extragaláctica. Para ello, un detallado conocimiento de las
condiciones f́ısicas y los mecanismos de excitación que producen la emisión de ĺıneas es
crucial para la fiabilidad y precisión de los resultados y, consecuentemente, para el estudio
de la nucleośıntesis estelar y la evolución qúımica de las galaxias. Históricamente, el análisis
basado en LECs ha sido la mejor, e inicialmente la única, opción para la obtención de
abundancias qúımicas de elementos más pesados que el He, dado su alto brillo y los eficientes
diagnósticos de condiciones f́ısicas que con ellas se pueden construir. Sin embargo, desde
hace más de dos décadas, se han conseguido obtener abundancias qúımicas a partir de LRs
de elementos pesados, las cuales presentan flujos varios órdenes de magnitud inferiores a
las clásicas LECs –del orden de 0.001 × F (Hβ)–. El resultado observacional más relevante
que se obtiene a partir de la comparación de las abundancias qúımicas de un mismo ion
calculadas a partir de los dos tipos de ĺıneas es que las abundancias determinadas a partir
de LRs son mayores que las abundancias que resultan del método tradicional basado en el
análisis de LECs. Hoy en d́ıa, este hecho se conoce como problema de la discrepancia de
abundancias (DA).

Las primeras nebulosas gaseosas donde se detectaron LRs de elementos pesados fueron
las NPs debido a su alto grado de ionización y brillo superficial. Wyse (1942) fue el primero
en detectar LRs de diferentes elementos pesados –C, O y N– en un amplio número de NPs.
Particularmente, este autor detectó más de una veintena de LRs de O ii en la nebulosa
NGC 7009. Wyse (1942) argumentaba que dichas ĺıneas de emisión se originaban en las
capturas de electrones del ion O2+, tal como ocurŕıa con las ĺıneas de Balmer, que se pro-
ducen por la captura de electrones por parte del ion H+, y por tanto el cociente relativo de
las LRs de O ii y H i daŕıa cuenta de las tasas de recombinación, aśı como de la abundancia
relativa de los iones que las producen, O2+/H+. La abundancia de O2+ obtenida por dicho
autor a partir de LRs resultó significativamente mayor que la calculada por Menzel y Aller
(1941), para la misma NP, a partir de las ĺıneas de [O iii]. A principios de los años cuarenta,
esta discrepancia fue asociada a incertidumbres en los métodos utilizados en el cálculo de
abundancias. Más tarde, Aller y Menzel (1945) y Torres-Peimbert y Peimbert (1977) en-
contraron que el cociente C2+/H+ era excesivamente alto en algunas NPs al calcularlo a
partir del flujo de la LR C ii 4267 Å.

La DA comenzó a ser un problema de interés cient́ıfico con la puesta en órbita, en el
año 1978, del satelite IUE (acrónimo de International Ultraviolet Explorer), que abrió la
ventana al rango UV del espectro y permitió la medida de las LECs C iii] 1907, 1909 Å. A
partir de la medida de flujo de estas ĺıneas, se obtuvieron abundancias qúımicas, relativas
al H+, de C2+ para un gran número de NPs, que resultaron ser sistemáticamente inferiores
a las mismas obtenidas a partir de la LR C ii 4267 Å (e.g. Harrington et al. 1980; Torres-
Peimbert et al. 1980; French 1983; Kaler 1986; Rola y Stasińska 1994; Peimbert et al. 1995;
Mathis y Liu 1999). Con el paso de los años, el mismo resultado ha sido una constante
en el análisis de las abundancias qúımicas a partir de LRs de otros elementos pesados –N,
O y Ne– para casi un centenar de NPs, localizadas tanto en el disco como en el bulbo
galáctico (e.g Garnett y Dinerstein 2001; Liu et al. 1995, 2000, 2006; Tsamis et al. 2003a,
2004; Robertson-Tessi y Garnett 2005; Ruiz et al. 2003; Wesson et al. 2005; Zhang et al.
2005; Garćıa-Rojas et al. 2009).

En el caso de las regiones H ii, la detección y medida de LRs de elementos pesados
ha tenido un progreso mucho más lento, debido al bajo brillo superficial de estos objetos.
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Torres-Peimbert et al. (1980) fueron los primeros en determinar la abundancia de C2+ a
partir de LECs y LRs en la Nebulosa de Orión, encontrando el mismo resultado cualitativo.
Peimbert et al. (1993) fueron los primeros que determinaron las abundancias de O2+ a partir
de LRs, llegando nuevamente a la misma conclusión en las dos regiones H ii estudiadas:
las abundancias calculadas a partir de LRs son mayores que las que podemos obtener a
partir de LECs para el mismo ion. En los últimos diez años, las contribuciones hechas por
diversos autores ha aumentado significativamente la muestra de LRs de iones de elementos
pesados –C, O, N o Ne– en regiones H ii galácticas y extragalácticas (e.g. Esteban et al.
1999a,b, 2002, 2004, 2009; Garćıa-Rojas et al. 2004, 2005, 2006, 2007; López-Sánchez et al.
2007; Peimbert 2003; Peimbert et al. 2005; Tsamis et al. 2003b).

Hoy en d́ıa, la discrepancia de abundancias es uno de los mayores retos cient́ıficos en la
comprensión de los procesos f́ısicos que tienen lugar en el seno de las nebulosas gaseosas.
Como veremos en las siguientes secciones, se han barajado varias teoŕıas, pero ninguna de
ellas presenta una solución completa y, por tanto, es un problema que continúa aún sin ser
resuelto.

1.5.2 El factor de discrepancia de abundancias

La forma habitual que se ha adoptado en la astrof́ısica nebular para cuantificar la DA
es a través del denominado factor de discrepancia de abundancias o ADF (acrónimo de
abundance discrepancy factor). Dicho factor, para un determinado ion X+i, se define
como el cociente de las abundancias determinadas a partir de LRs y LECs. Por tanto, tiene
la forma:

ADF(X+i) = (X+i/H+)LR/(X
+i/H+)LEC . (1.31)

En el estudio qúımico de las nebulosas gaseosas, es muy frecuente encontrarse las abun-
dancias qúımicas expresadas en unidades logaŕıtmicas. Por ello, puede encontrarse el ADF
definido como2:

ADF(X+i) = log
(X+i

H+

)

LR
− log

(X+i

H+

)

LEC
. (1.32)

Regiones H ii vs. Nebulosas Planetarias

Los rápidos avances tecnológicos relacionados con telescopios de grandes aberturas y la
mejora de la eficiencia cuántica de los detectores, han permitido aumentar la muestra de
LRs de elementos pesados. Los principales iones para los cuales se han detectado y medido
LRs son: C2+, N+, O+, O2+ y Ne2+. Para estos iones, se han podido determinar las
abundancias qúımicas a partir de LRs y, a su vez, compararlas con las calculadas a partir
de LECs, con el fin de muestrear sus posibles valores de ADF. Tanto en NPs como en
regiones H ii, la mayor muestra de ADFs está disponible para el ion O2+, gracias a que las
ĺıneas de [O iii] y O ii se detectan con relativa facilidad en un estrecho rango del espectro
óptico. Para el resto de iones, existen determinaciones de su ADF, aunque la muestra es
más limitada por diferentes razones. En el caso del ion C2+, son necesarias observaciones en
el rango UV para la medida de las LECs C iii] 1907, 1909 Å. Para el caso del N+, las ĺıneas
de emisión pueden estar afectadas por efectos de fluorescencia. En cambio, la detección de

2Esta es la definición habitual de ADF que se ha considerado en esta tesis.
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las LRs de los iones O+ y Ne2+ requiere observaciones muy profundas, debido a que estas
son incluso más débiles que las de O ii. La muestra de ADFs en NPs de cualquiera de los
iones anteriores es mucho más amplia que en regiones H ii, debido al gran brillo superficial
y alto grado de ionización de estos objetos.

Un análisis global de la muestra de ADF(O2+) disponibles en la literatura muestra que
las regiones H ii, galácticas y extragálacticas, y las NPs presentan rangos de valores muy
diferentes. Por un lado, en la mayoŕıa de las NPs, podemos encontrar valores t́ıpicos de
ADF(O2+) entre 0.20 y 0.50 dex, con una clara tendencia a valores altos. Incluso, se han
llegado a medir ADF(O2+) superiores: ∼0.70 dex en NGC 7009 (Liu et al. 1995; Luo et al.
2001); ∼1.00 dex en NGC 6153 (Liu et al. 2000); ∼1.30 dex en M 1-42 (Liu et al. 2001); y
el mayor ADF(O2+) registrado en una NP, ∼1.85 dex en Hf2-2 (Liu et al. 2006). Por otro
lado, los resultados más recientes encontrados en regiones H ii galácticas y extragalácticas
(Esteban et al. 2002, 2004, 2005; Garćıa-Rojas y Esteban 2007; López-Sánchez et al. 2007;
Peimbert et al. 2005; Tsamis et al. 2003b) muestran que el rango de variación de los valores
de ADF(O2+) en este tipo de nebulosas gaseosas es mucho más estrecho, con valores entre
0.10 y 0.35 dex. Como veremos en las secciones posteriores, este hecho observacional es el
que ha llevado a Garćıa-Rojas y Esteban (2007) a sugerir que el origen de la DA es diferente
en ambos tipos de nebulosas gaseosas.

El estudio de la distribución espacial del ADF, más concretamente del ADF(O2+), aśı
como el flujo de las ĺıneas de O ii y [O iii] a pequeñas escalas espaciales es una forma
relativamente reciente de analizar el problema de la DA, mucho más explorada en NPs
que en regiones H ii. Liu et al. (2000), Garnett y Dinerstein (2001) y Krabbe y Copetti
(2006), entre otros, han estudiado el comportamiento espacial del ADF(O2+) en las NPs
NGC 6153, NGC 6720 y NGC 7009, respectivamente. Los diferentes autores encuentran
que el ADF(O2+) no es constante a lo largo de la superficie nebular, disminuyendo desde
el centro hacia los bordes de la nebulosa. El primer estudio en regiones H ii, hasta la
publicación de los art́ıculos presentados en esta tesis, fue llevado a cabo por Tsamis et al.
(2003b), quienes analizaron las variaciones espaciales de las propiedades nebulares de la
región extragaláctica 30 Doradus, con una resolución angular de 3.′′7. Aunque la naturaleza
extragaláctica de esta región añade una limitación adicional al muestreo, estos autores
encontraron que el ADF(O2+) permanećıa prácticamente constante, en torno a 0.30 dex, a
lo largo de la posición de rendija analizada. También observaron que los perfiles espaciales de
las abundancias de O2+, obtenidas a partir de LECs y LRs, eran similares y no presentaban
variaciones significativas. Ambos resultados difieren de lo observado en NPs.

1.6 Hipótesis sobre el origen de la discrepancia de abundancias

Como ya se comentó anteriormente, las dicotomı́a en la determinación de abundancias a
partir de LECs o LRs, tanto en regiones H ii como en NPs, es un problema que lleva
muchos años presente en la astrof́ısica de nebulosas fotoionizadas. A partir de los años 80,
el problema de la DA se comenzó a relacionar con la posible existencia de variaciones en la
estructura espacial de temperaturas de las nebulosas gasesosas, en la forma propuesta por
Peimbert (1967). Sin embargo, en la última década han aparecido nuevas hipótesis, tales
como los modelos qúımicamente inhomogéneos propuestos por Liu et al. (2000), Tsamis y
Péquignot (2005) y Stasińska et al. (2007), o la presencia de regiones dentro de las nebulosas
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con diferente grado de ionización (Ercolano 2009). A lo largo de esta sección, repasaremos
las diferentes hipótesis existentes hasta la fecha que tratan de explicar el origen de la DA.
Cabe destacar que ninguna de ellas proporciona una respuesta absolutamente satisfactoria
a dicho problema.

1.6.1 Las fluctuaciones de temperatura

Algunos autores han asociado el problema de la DA a la presencia de fluctuaciones en la
distribución espacial de temperaturas. Hace ya más de cuarenta años que estas fluctuaciones
fueron propuestas por Peimbert (1967), quien intentaba proporcionar una explicación a la
diferencia observada entre la temperatura determinada a partir de los diagnósticos basados
en LECs y la temperatura obtenida a partir del salto de Balmer en las regiones H ii galácticas
M17, M8 y la Nebulosa de Orión. Peimbert (1967) fue el primero en explorar el impacto de
la presencia de fluctuaciones en la distribución espacial de la temperatura electrónica de las
nebulosas gaseosas sobre la determinación de la misma. Posteriormente, Peimbert y Costero
(1969) estudiaron las implicaciones de la existencia de dichas fluctuaciones sobre el cálculo
de abundancias qúımicas basado en LECs. No fue hasta 1980 que Torres-Peimbert et al.
(1980) relacionaron el problema de la DA con la presencia de fluctuaciones de temperatura
en el gas ionizado. En este contexto, la DA se produciŕıa por la diferente dependencia
de las emisividades de las LRs y las LECs con respecto a la Te, mucho más débil en las
primeras. Con ello, las abundancias obtenidas a partir de LECs estaŕıan más afectadas por
la presencia de fluctuaciones de temperatura, siendo menores a las reales; mientras que las
determinadas a partir de LRs seŕıan las representativas de la composición qúımica real del
gas ionizado.

El planteamiento propuesto por Peimbert (1967) se basa en que, si las fluctuaciones de
temperatura son relativamente pequeñas, la emisividad de una ĺınea de emisión se puede
escribir como una serie de Taylor hasta segundo orden, en torno a la temperatura promedio
del gas, T0. Esto es:

ǫλ(Te) = ǫλ(T0) + (Te − T0)

(

dǫλ
dTe

)

T0

+
1

2
(Te − T0)

2

(

d2ǫλ
dT 2

e

)

T0

, (1.33)

donde la T0 se puede definir como:

T0 =

∫

TeneNids
∫

neNids
. (1.34)

Escogiendo adecuadamente la definición de la desviación cuadrática media de la distribución
de temperaturas como:

t2 =

∫

(Te − T0)
2neNids

T 2
0

∫

neNids
, (1.35)

la intensidad de una LR, o una LEC en el ĺımite de baja densidad, se puede reescribir a
partir de la ecuación (1.6) como:

I(λ) =

[

ǫλ(T0) +
1

2

(

d2ǫλ
dT 2

e

)

T0

T 2
0 t

2

]
∫

neNids. (1.36)
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Con ello, la estructura de temperaturas de una nebulosa gaseosa queda determinada a partir
de su temperatura media, T0, y su fluctuación cuadrática media, t2. Es importante llamar
la atención sobre el hecho de que cada ion presente en la nebulosa debeŕıa tener sus propios
valores para T0 y t2, debido a que ocupan volúmenes diferentes en la nebulosa.

Determinación práctica de t2

Existen varios procedimientos que permiten la determinación de T0 y t
2 bajo ciertas hipótesis.

La comparación directa de las Te obtenidas a partir de LECs y LRs es el método comúnmente
utilizado debido a la diferente dependencia funcional con la Te de estas ĺıneas. Siguiendo
a Peimbert (1967), las temperaturas calculadas haciendo uso de LECs y LRs se pueden
escribir formalmente en términos de T0 y t2 como:

TLEC = T0

[

1 +

(

(∆E/kT0)
2 − 3∆E/kT0 + 3/4

∆E/kT0 − 1/2

)

t2

2

]

(1.37)

y

TLR = T0

[

1− (1− α)
t2

2

]

, (1.38)

donde ∆E es la enerǵıa de excitación de la LEC y α la potencia de la temperatura de la
que depende la emisividad de una LR. Estas expresiones se pueden particularizar para las
temperaturas calculadas con las ĺıneas de [O iii] y el continuo de Balmer (ver Peimbert
et al. 2004, y las referencias que alĺı citan) como:

Te([O iii]) = T0(O
2+)

[

1 +

(

91300

T0(O
2+)

− 3

)

t2(O2+)

2

]

(1.39)

y

Te(Bac) = T0(H
+)

[

1− 1.67t2(H+)
]

. (1.40)

De forma sencilla, estas ecuaciones nos permiten inferir los valores de T0 y t2 suponiendo
que T0(O

2+) ≈ T0(H
+) y t2(O2+) ≈ t2(H+).

Otro procedimiento para el cálculo de t2 fue propuesto por Peimbert et al. (2000). Este
método es bastante similar al anterior, sólo que en este caso, la temperatura de la LR es
aquella obtenida a partir de las ĺıneas de He i, Te(He i). Esta temperatura no es posible
calcularla directamente, por lo que hemos de seguir el método propuesto por estos autores,
que permite determinar de forma simultánea, y autoconsistente, los valores de He+/H+,
Te(He i), ne(He i) y la profundidad óptica de la ĺınea He i 3889 Å, haciendo uso de un
amplio conjunto de cocientes de flujos de ĺıneas de He i, relativos a una ĺınea de H i.
Dicho método se basa en que cada uno de los cocientes de ĺınea depende uńıvocamente
de las cuatro variables anteriores, y ello nos permite calcular los valores óptimos de estas
cuatro incógnitas, minimizando el parámetro χ2 de la distribución estad́ıstica de cocientes
de ĺınea. Es importante destacar que un mayor conjunto de ĺıneas de He i, junto con una
buena medida del flujo de la ĺınea He i 3889 Å, hará que el procedimiento descrito sea
más robusto. Como en el caso anterior, la comparación de la Te(He i) con la Te([O iii])
bajo las suposiciones de que T0(O

2+) ≈ T0(He
+) y t2(O2+) ≈ t2(He+), permitirá obtener
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el parámetro t2. La expresión formal que relaciona la Te(He i) con T0 y t2 es:

Te(He i) = T0

[

1− (〈α〉+ β − 1)
t2

2

]

= T0(He
+)

[

1− 1.43t2(He+)
]

, (1.41)

donde 〈α〉 es el valor promedio de la potencia de la dependencia de la emisividad con la
temperatura para las ĺıneas de He i y β el mismo factor para Hβ.

Sin embargo, en base al análisis de una amplia muestra de modelos de fotoionización,
Kingdon y Ferland (1995) mostraron que los valores de t2 obtenidos a partir de la com-
paración de temperaturas observadas no están relacionados con los t2 calculados formal-
mente a partir de la ecuación (1.35). Esto se debe a que las suposiciones que facilitan la
determinación del t2 en los casos anteriores no son generalmente válidas, ya que la depen-
dencia radial de la Te no es la misma en los iones implicados (H+ y O2+ ó He+ y O2+).
Según Kingdon y Ferland (1995), dicha hipótesis puede proporcionar estimaciones razona-
bles en nebulosas gaseosas con estrellas centrales más bien fŕıas, tales como las regiones
H ii, mientras que en NPs, cuyas estrellas centrales tienen una mayor temperatura efectiva,
los valores de t2 resultaŕıan ser estimaciones muy burdas.

Un camino para evitar el problema anterior en la estimación de t2, es la comparación de
temperaturas obtenidas a partir de cocientes de ĺıneas de emisión de un mismo ion que se
emitan desde niveles superiores con enerǵıas de excitación diferentes. Este es el caso de las
ĺıneas de estructura fina en el infrarrojo lejano y las ĺıneas en el óptico de [O iii]. Dinerstein
et al. (1985) fueron los primeros en aplicar esta técnica, comparando las temperaturas
calculadas a partir de los cocientes [O iii] λ5007/λ4363 y [O iii] λ5007/52µm. Sin embargo,
este procedimiento también tiene dos grandes limitaciones: (1) es necesario tener una buena
calibración en flujo relativa entre los rangos observados; y (2) es esencial utilizar aberturas
con las mismas dimensiones, tanto en el espectro óptico como en el infrarrojo, con el fin de
cerciorarnos de que estamos recibiendo el mismo flujo total y de los mismos volúmenes de
la nebulosa.

Relación entre t2 y DA

Suponiendo válida la propuesta de Torres-Peimbert et al. (1980), es decir, que el problema
de la DA es consecuencia directa de la presencia de fluctuaciones de temperatura en el
gas ionizado, tendŕıamos una relación directa entre el parámetro t2 y el ADF. Peimbert y
Costero (1969) expresaron formalmente dicha relación como:

X+i

H+

LR

=
X+i

H+

LEC

t2>0
=

Tα
HβT

1/2
LEC

Te([O iii])α+0.5
× e

−
(

∆E
kTe([O iii])

− ∆E
kTLEC

)

×
X+i

H+

LEC

t2=0
, (1.42)

donde THβ es la temperatura para Hβ cuya potencia es α = −0.827 según la definición
(1.38), ∆E y TLEC son la enerǵıa de excitación y la temperatura espećıfica –definida por
la ecuación (1.37)– de la LEC utilizada en el cálculo de la abundancia, respectivamente.
A partir de la relación anterior, podemos obtener los valores de t2 y T0 que hacen que la
abundancia iónica calculada a partir de LECs y LRs sea la misma. Suponiendo nebulosas
qúımicamente homogéneas, nótese que la ecuación anterior también puede ser utilizada
para el cálculo de abundancias qúımicas a partir de LECs con t2 > 0, donde el parámetro
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t2 provendŕıa de la comparación entre temperaturas, comentada en la sección previa (e.g.
Peimbert et al. 2000, 2004, 2005).

Un argumento a favor de la relación entre la DA y la presencia de fluctuaciones de
temperatura resultaŕıa de la coincidencia entre los valores de t2 deducidos a partir de
la comparación de temperaturas y la comparación de abundancias. Torres-Peimbert y
Peimbert (2003) encontraron que hay un buen acuerdo entre ambos tipos de valores de t2

en tres de las NPs con mayores fluctuaciones de temperatura disponibles hasta esa fecha
en la literatura. Dentro de los posibles errores, Peimbert (2003) también encuentra valores
similares de t2 a partir de la comparación de temperaturas –calculadas a partir del salto
de Balmer y la combinación de los cocientes clásicos de las LECs de [N ii] y [O iii]– y la
comparación de las abundancias de varios iones (O+, O2+ y C2+) en el análisis qúımico
de la región extragaláctica 30 Doradus. Por contra, en un estudio paralelo de la misma
región H ii, Tsamis et al. (2003b) llegan a la conclusión de que los valores del parámetro
t2 determinados a partir de la comparación de temperaturas, en la forma propuesta por
Peimbert (1967), no son suficientes para explicar la DA observada en este objeto (ver §1.6.2).

Si las fluctuaciones en la distribución espacial de temperaturas de las nebulosas gaseosas
son el origen de la DA, el factor que la cuantifica, el ADF, debeŕıa presentar un determi-
nado comportamiento respecto a las propiedades locales del gas ionizado y las caracteŕısticas
atómicas de los niveles de enerǵıa de los iones involucrados en la emisión. Garćıa-Rojas
y Esteban (2007) han explorado estas correlaciones utilizando la muestra más amplia de
valores de ADF(O2+) obtenida hasta ahora en regiones H ii, concluyendo que sus resulta-
dos parecen ser más consistentes con las predicciones del paradigma de las fluctuaciones
de temperatura frente a las predicciones de los modelos qúımicamente inhomogéneos que
describiremos en la siguiente sección.

Por definición, dentro del formalismo de las fluctuaciones de temperatura, el ADF debe
estar relacionado con la enerǵıa de excitación, Eex, del nivel superior del cual parte la ĺınea
de emisión, aśı como con la densidad cŕıtica, ni,c, de dicho nivel energético. En NPs, los
estudios llevados a cabo por Liu et al. (2000, 2001), en los que se comparan las abundancias
qúımicas de un mismo ion deteminadas a partir de LECs en distintos rangos espectrales
(UV, óptico e infrarrojo lejano) muestran que el ADF no está relacionado con la Eex,
o la ni,c. En cambio, el análisis presentado por Garćıa-Rojas y Esteban (2007) muestra
ligeras correlaciones entre dichos parámetros con coeficientes de correlación r = 0.7. En la
misma ĺınea, la presencia de fluctuaciones de temperatura también predice que el ADF debe
estar relacionado con la diferencia entre las temperaturas Te([O iii]) y Te(Bac) (Peimbert
y Costero 1969; Torres-Peimbert et al. 1980). En la figura 1.3 se muestran los ajustes
lineales que relacionan el ADF(O2+) y dicha diferencia obtenidos para NPs (Liu et al.
2001) y regiones H ii (Garćıa-Rojas y Esteban 2007). En los datos de NPs, Liu et al. (2001)
encuentra una fuerte correlación con un coeficiente r = 0.95 en el ajuste que no puede
ser explicada por el paradigma de las fluctuaciones de temperatura. Ante esta correlación,
Ferland (2003) señala que si los errores determinados para los valores de ADF(O2+) de
las NPs son representativos de las nebulosas gaseosas, entonces no estamos entendiendo la
f́ısica del gas ionizado. En el caso de las regiones H ii, la correlación entre dichas variables
presenta una menor pendiente y un coeficiente de correlación r = 0.58. Contrariamente a lo
que ocurre en NPs, Garćıa-Rojas y Esteban (2007) argumentan que la relación encontrada
en regiones H ii parece ser consistente con la hipótesis de las fluctuaciones de temperatura,
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Figura 1.3: Correlación entre el ADF(O2+) y la diferencia de temperaturas Te([O iii])−Te(Bac). La ĺınea
discontinua corresponde al ajuste de los ADF(O2+) encontrados en regiones H ii, mientras que la ĺınea
continua representa el ajuste para NPs. Figura adaptada de Garćıa-Rojas y Esteban (2007).

que se traduce en valores similares y moderados del parámetro t2, sin llegar a alcanzar los
valores extremos encontrados en NPs. Otra correlación importante es aquella que se puede
establecer en NPs entre el ADF(O2+) y la ne, según los resultados de Robertson-Tessi y
Garnett (2005), mientras que en regiones H ii no se observa (Garćıa-Rojas y Esteban 2007).
Todos estos resultados han llevado a sugerir a Garćıa-Rojas y Esteban (2007) que la DA
puede tener un origen distinto en las regiones H ii y las NPs.

Origen de las fluctuaciones de temperatura

A pesar de que los procedimientos descritos a lo largo de esta sección permiten cuantificar
las fluctuaciones de temperatura y considerando además los resultados positivos en favor de
esta teoŕıa –al menos en regiones H ii– encontrados por Garćıa-Rojas y Esteban (2007), la
existencia y origen de dichas fluctuaciones es, hoy por hoy, un campo todav́ıa controvertido
(ver revisiones de Esteban 2002; Liu 2002; Ferland 2003; Torres-Peimbert y Peimbert 2003;
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Peimbert y Peimbert 2006; Liu 2006). A todo ello, se suma también uno de los principales
problemas a los que se enfrenta el paradigma de las fluctuaciones de temperatura: la in-
consistencia encontrada entre los t2 teóricos y observacionales. Mientras que los valores del
parámetro t2 calculados en una amplia muestra de nebulosas gasesosas, son relativamente
grandes, los modelos de fotoionización para nebulosas qúımicamente homogéneas predicen
pequeñas fluctuaciones de temperatura en el rango 0.002≤t2≤0.03, con un valor t́ıpico en
torno a 0.005 (Gruenwald y Viegas 1992; Kingdon y Ferland 1995; Pérez 1997). Dados
estos valores, parece muy razonable suponer la ausencia de fluctuaciones de temperatura,
t2 = 0, en el cálculo de las abundancias qúımicas a partir de LECs. Con el objetivo de
explicar las diferencias encontradas entre la teoŕıa y la observación y, consecuentemente,
el origen de las fluctuaciones de temperatura, muchos autores han recurrido a la presencia
de mecanismos f́ısicos alternativos a la fotoionización. A continuación, expondremos los
principales mecanismos considerados hasta la fecha.

• Inhomogeneidades qúımicas. Torres-Peimbert et al. (1990) fueron los primeros en
proponer que la presencia de inhomogeneidades qúımicas podŕıa explicar el origen de
las fluctuaciones de temperatura en NPs. Estos autores encontraron que, suponiendo
una zona interna rica en carbono en la NP NGC 4361, las abundancias obtenidas a
partir de LECs coincid́ıan con las determinadas a partir de LRs. Diferentes autores
han presentado nuevos modelos qúımicamente inhomogéneos de nebulosas gaseosas
para estudiar el origen de las fluctuaciones de temperatura. Por su parte, los resul-
tados de los modelos calculados por Kingdon y Ferland (1998) sugieren que, aunque
las inhomogeneidades qúımicas pueden producir sesgos despreciables en las determi-
naciones de las abundancias de algunos objetos, es muy poco probable que puedan
resolver las discrepancias observadas en la mayoŕıa de las nebulosas entre las fluctua-
ciones de temperatura observadas y las teóricas.

• Deposición de enerǵıa mecánica. Algunos autores han propuesto la deposición
de enerǵıa mecánica por choques como fuente extra de calentamiento de las nebulosas
y, a su vez, mecanismo de producción de fluctuaciones de temperatura. A partir de
modelos compuestos por choques y fotoionización, Peimbert et al. (1991) exploraron el
efecto de la presencia de choques sobre la estructura de temperaturas en las nebulosas
gaseosas. Dichos autores concluyeron que podŕıan originarse grandes fluctuaciones de
temperatura en regiones H ii que contengan remanentes de supernova. El efecto neto
de los choques aumentaŕıa significativamente el flujo de las ĺıneas aurorales utilizadas
en el cálculo de la temperatura, más concretamente la ĺınea [O iii] 4363 Å, mientras
que las ĺıneas nebulares no se veŕıan afectadas. Ello implicaŕıa una sobreestimación
de la Te y, por tanto, una subestimación en las abundancias obtenidas a partir de
LECs.

Las estrellas centrales de las NPs depositan enerǵıa mecánica en las capas en ex-
pansión por medio de los vientos estelares, los flujos bipolares o multipolares y las
eyecciones asimétricas. Todo ello contribuye a la generación de choques, turbulencia
y un aumento de la velocidad de expansión de las capas externas. Estos procesos
están más presentes en unas NPs que en otras y, por tanto, podŕıan dar cuenta del
amplio rango de valores de t2 que se observa en estos objetos. En algunas NPs hay
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evidencias de que la presencia de choques puede afectar a las propiedades espec-
trales de las mismas. Peimbert et al. (1995) encontraron que las NPs bipolares tipo I
de su muestra, donde se determinaban las mayores fluctuaciones en la temperatura,
mostraban complejos movimientos de gas, con velocidades que pod́ıan superar los 100
km s−1, corroborando la presencia de ondas de choque. Por su parte, Guerrero et al.
(2005) observaron que algunas NPs emiten fuertemente en rayos X, y concluyeron que
dicha emisión provendŕıa de la excitación por choques producida por vientos estelares
supersónicos.

Para las regiones H ii, Peimbert (1995) sugirió que los vientos de las estrellas ionizantes
inyectan enerǵıa mecánica al gas ionizado mediante choques y turbulencias subsónicas.
En este sentido, utilizando modelos de śıntesis evolutivos para la región H ii gigante
NGC 2363, Luridiana et al. (2001) compararon la tasa de enerǵıa cinética inyectada
por vientos estelares con la luminosidad necesaria para reproducir los valores del
parámetro t2 observados. Los autores concluyen, incluso en el caso más favorable,
que la luminosidad asociada al viento es más pequeña que la necesaria para obtener
las fluctuaciones de temperatura observadas.

Si el problema de la DA está directamente relacionado con las fluctuaciones de tem-
peratura, y estas, a su vez, se originan por la deposición de enerǵıa por medio de
choques, una de las manifestaciones más claras de la presencia de dichos choques es
el ensanchamiento de las ĺıneas de emisión debido a la aparición de diferentes com-
ponentes cinemáticas. Garćıa-Rojas y Esteban (2007) estudiaron este efecto con la
mayor muestra de regiones H ii observadas hasta el momento, buscando correlaciones
entre el ADF(O2+) y las anchuras a media altura de diferentes ĺıneas de emisión, pero
sin encontrar claras relaciones entre las variables. En cambio, en la NP NGC 4361 la
correlación encontrada por Liu (1998) entre la variación espacial de la Te([O iii]) y la
velocidad radial y anchura a media altura de la ĺınea He ii 4686 Å, puede dar cuenta
de los efectos de los choques.

• Condensaciones de alta densidad. Viegas y Clegg (1994) propusieron que los efec-
tos de desexcitación colisional podŕıan ser relevantes en las ĺıneas nebulares de [O iii]
bajo la presencia de condensaciones con densidades mayores a la densidad cŕıtica de
dichas ĺıneas (∼7×105 cm−3) mientras que, en la mismas condiciones, la ĺınea auroral
[O iii] 4363 Å no se veŕıa afectada por las colisiones, ya que tiene una densidad cŕıtica
mucho mayor (∼2.5×107 cm−3). Con ello, la Te([O iii]) se sobreestimaŕıa y, por
tanto, las abundancias de O2+ a partir de LECs resultaŕıan subestimadas. Uno de los
caminos propuestos por los autores para detectar las condensaciones de alta densidad,
es a través del uso de indicadores de densidad que involucran cocientes de ĺıneas con
densidades cŕıticas altas, como [O ii] λ7325/λ3727 ó [S ii] λ4079/λ6725, y su com-
paración con los clásicos cocientes sensibles a la densidad (e.g. [S ii] λ6731/λ6717).

Varios autores han llevado a cabo diversos trabajos con el objetivo de detectar la
presencia de condensaciones de alta densidad en NPs. A partir de imágenes con
el telescopio espacial Hubble, Torres-Peimbert et al. (1997) encontraron que la NP
M 2-29 presentaba dos componentes en densidad: por un lado, una de baja densidad
(∼ 104 cm−3) y menor temperatura a la determinada desde telescopios terrestres; y,
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por otro lado, otra componente mucho más densa (∼ 106 cm−3). Por su parte, Mathis
et al. (1998) compilaron datos de las diez NPs con mayores ADFs, con el objetivo de
encontrar evidencias de dichas condensaciones aplicando los diagnósticos propuestos
por Viegas y Clegg (1994); pero no encontraron ninguna evidencia que ratificara la
existencia de tales grumos. Liu (1998) también llevó a cabo un estudio similar al ante-
rior, nuevamente con resultados negativos. Por otra parte, Liu et al. (2000) sugirieron
el uso de los diagnósticos de densidad basados en las ĺıneas de infrarrojo lejano, que
tienen densidades cŕıticas bajas, y su comparación con indicadores de densidad que
hagan uso de ĺıneas con densidades cŕıticas altas (e.g. [Cl iii] λ5537/λ5517 o [Ar iv]
λ4740/λ4711). Utilizando estos diagnósticos se ha verificado la presencia de conden-
saciones muy densas en varias NPs (Liu et al. 2000, 2001). Las imágenes presentadas
por Liu et al. (2000) de la NP NGC 6153, obtenidas con el telescopio espacial, mues-
tran la existencia de muchos filamentos y grumos de material que han colisionado con
el viento estelar de la estrella central.

En el campo de las regiones H ii, y a partir de observaciones con el telescopio espa-
cial, Walsh y Rosa (1999) encontraron un amplio rango de variación de las condiciones
f́ısicas del gas ionizado de la Nebulosa de Orión. Dichas variaciones estaban asociadas
con la presencia de discos protoplanetarios, o proplyds3, y filamentos embebidos den-
tro de la región H ii. Los autores concluyen que este tipo de objetos podŕıan explicar
las fluctuaciones de temperatura encontradas en la Nebulosa de Orión, en la forma
propuesta por Viegas y Clegg (1994). Por otra parte, Peimbert (1995) afirma que,
aunque la Nebulosa de Orión tiene regiones con densidades del orden de ∼ 106 cm−3,
dichas zonas presentan bajo grado de ionización y, por tanto, la distribución espacial
de temperaturas calculada a partir de las ĺıneas de [O iii] no se veŕıa afectada.

• Frentes de conducción. Maciejewski et al. (1996) han sido los únicos que han
estudiado los efectos de la contribución de los frentes de conducción en los espectros
nebulares. Dichos frentes se localizan en la capa de transición conductiva entre el
plasma visible y el gas calentado mediante choques por el viento estelar. El efecto de
estos frentes es cualitativamente similar al producido por los choques sobre la ĺınea
auroral de [O iii] utilizada en el cálculo de la temperatura. Los autores aplican su
modelo a la Nebulosa de Orión, observando que este mecanismo, aunque predice un
aumento en el flujo de la ĺınea [O iii] 4363 Å, no es suficiente para conseguir explicar
el t2 observado en esta región.

• Calentamiento por la presencia de polvo. Stasińska y Szczerba (2001) mo-
delizaron los efectos del calentamiento fotoeléctrico del gas debido a la fotoionización
de granos de polvo en NPs. Los autores encontraron que este proceso es especialmente
importante en NPs ricas en filamentos, que además contienen una cantidad apreciable
de granos de polvo. La estructura de temperaturas de este tipo particular de NPs
estaŕıa afectada por grandes variaciones de temperatura, sobre todo en las zonas
más cercanas a la estrella central. En el supuesto caso de que una NP presente una

3Término que surge de la palabra inglesa protoplanetary disks. Este fue acuñado por O’Dell y Wen
(1994) para referirse a las estrellas jóvenes observadas con el telescopio espacial Hubble que presentaban
material circumestelar alrededor de ellas.
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distribución de densidad inhomogénea, la fluctuación del parámetro de ionización
inducida por la variación en densidad generaŕıa fluctuaciones de temperatura debido
al diferente calentamiento que sufren los granos de polvo y el hidrógeno.

Nuevamente, considerando la relación uńıvoca entre la DA y las fluctuaciones de
temperatura, una v́ıa para explorar la influencia de este proceso en la generación de
fluctuaciones de temperatura es buscar correlaciones entre el ADF y las temperaturas
efectivas de las estrellas ionizantes de las nebulosas. En NPs dicha correlación ha
sido estudiada por Robertson-Tessi y Garnett (2005), sin ningún resultado positivo.
Garćıa-Rojas y Esteban (2007) también han explorado esta posibilidad en regiones
H ii, llegando a la misma conclusión que en NPs: no se encuentra correlación entre
el ADF y las temperaturas efectivas de las estrellas ionizantes. Sin embargo, en el
caso de las regiones H ii este estudio es algo más complicado, ya que dichas regiones
generalmente son ionizadas por asociaciones de estrellas OB.

• Reconexión magnética. Ferland (2001) propuso que la reconexión magnética
podŕıa proporcionar variaciones en la estructura de temperaturas del plasma ionizado.
La hipótesis descrita por este autor considera que una fracción del campo magnético
del gas se destruye por la reconexión de ĺıneas de campo magnético, suministrando la
enerǵıa adicional necesaria para explicar las fluctuaciones de temperatura observadas.
Ferland (2009) cita algunas referencias sobre la detección de campos magnéticos en
nebulosas gaseosas. Abel et al. (2004) detectaron campos magnéticos del orden de
100µG en el velo de hidrógeno neutro localizado entre nosotros y las principales estre-
llas ionizantes de la Nebulosa de Orión. Por otra parte, Torres-Peimbert y Peim-
bert (2003) citan varias NPs en la que se han medido, e inferido, campos magnéticos
del orden de mG. Aunque es sin duda una hipótesis interesante, hoy por hoy siguen
sin existir modelos detallados que relacionen las fluctuaciones de temperatura con la
reconexión magnética.

• Variabilidad de la fuente ionizante. Partiendo de la base de que las fluctuaciones
de temperatura no pueden ser reproducidas mediante modelos de fotoionización en
equilibrio y estacionarios en el tiempo, Binette et al. (2003) propusieron que la variabi-
lidad de la fuente ionizante podŕıa dar como resultado fluctuaciones de temperatura.
Para ello, los autores investigaron la respuesta temporal de la estructura de ionización
y de temperatura de una nebulosa fotoionizada por una fuente variable con un cierto
periodo, aśı como el comportamiento del valor promedio de t2 en función del periodo y
la amplitud de las variaciones de flujo que experimenta la fuente ionizante. El análisis
concluye que la amplitud de variación debeŕıa ser demasiado grande para alcanzar
valores del parámetro t2 similares a los observados y, por tanto, la variabilidad de la
fuente ionizante no es un mecanismo viable para explicar los t2 observados.

Por otro lado, es bien conocido que los flujos ionizantes de las estrellas centrales
de NPs no son constantes en el tiempo. Más concretamente, este efecto es más
importante en las NPs producidas por las estrellas de masa intermedia, debido a
que estas evolucionan relativamente rápido (Torres-Peimbert y Peimbert 2003). Un
posible ejemplo de este mecanismo podŕıa ser la nebulosa N66, en la pequeña Nube
de Magallanes, donde el flujo ionizante ha disminuido un factor dos en un periodo de
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casi diez años (Torres-Peimbert y Peimbert 2003, y las referencias que alĺı se citan).

• Zonas con diferente grado de ionización. Mathis (1976) sugirió la existencia de
regiones en sombra en el interior de las nebulosas con el objetivo de explicar los flujos
de ĺıneas emitidas por iones con bajo potencial de ionización. Estas regiones estaŕıan
en sombra porque la radiación ionizante de la estrella central no incide directamente
sobre ellas, siendo ionizadas por la radiación difusa. Consecuentemente, dichas zonas
presentan un menor grado de ionización y una temperatura algunos miles de grados
menor que la del material directamente ionizado por la estrella central. La presencia
de regiones en sombra como único mecanismo generador de fluctuaciones de tempera-
tura, produce valores para t2 del orden de 0.01 en NPs similares a NGC 7293 y
NGC 6720. La presencia de glóbulos moleculares ha sido confirmada en estas últimas
nebulosas y, por ello, se espera que la presencia de este tipo de glóbulos sea normal
en una amplia mayoŕıa de nebulosas. De acuerdo con los resultados de Huggins y
Frank (2006), los glóbulos moleculares en NGC 7293 mantienen en sombra un 5% del
volumen de la nebulosa.

En la ĺınea de la presencia de zonas embedidas en las nebulosas con diferente grado
de ionización, Giammanco y Beckman (2005) han propuesto que la mayor parte del
hidrógeno que forma las regiones H ii no está fotoionizado por la fuente central y se
mantiene en estado neutro. Este modelo está compuesto por dos fases: la primera,
llamada fase caliente, representa al gas ionizado normal de las nebulosas, y está siendo
directamente ionizada por la estrella central; mientras que la otra componente, de-
nominada fase fŕıa, está compuesta por el hidrógeno neutro y puede ser ionizada por
rayos cósmicos de baja enerǵıa, emitidos también por la fuente central. Esta nueva
hipótesis es aplicada por los autores en las regiones analizadas por Esteban et al.
(2002), concluyendo que se reproduce el orden de magnitud de los valores de t2 obser-
vados en esas regiones. Sin embargo, Zhang et al. (2005) han revisado este modelo de
dos fases, concluyendo que la tasa de rayos cósmicos que pueden ionizar el hidrógeno
neutro está sobrestimada debido a la discrepancia que encuentran entre los t2 recal-
culados por ellos mismos y los valores de t2 obtenidos por Giammanco y Beckman
(2005). Según Zhang et al. (2005), las elevadas diferencias de temperaturas entre las
dos fases del modelo de Giammanco y Beckman sugieren que los valores de t2 y T0

hallados por Esteban et al. (2002) no son aplicables directamente a los modelos de
dos fases.

1.6.2 Inhomogeneidades en la composición qúımica

La propuesta realizada por Torres-Peimbert et al. (1990) sobre la existencia de inhomo-
geneidades qúımicas embebidas en el gas ionizado de las NPs para explicar el origen de
las fluctuaciones de temperatura, junto con el conocimiento previo de que contadas NPs
conteńıan grumos internos deficientes en hidrógeno con una fuerte emisión en LRs de ele-
mentos pesados (e.g. Abell 30, Harrington y Feibelman 1984), llevó a Liu et al. (2000) a
proponer una nueva hipótesis alternativa a la existencia de fluctuaciones de temperatura
para explicar el problema de la DA.

En el análisis de la NP NGC 6153, Liu et al. (2000) concluyen que las fluctuaciones
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de temperatura no son suficientes para dar cuenta de la DA encontrada. Estos autores
presentan una nueva propuesta basada en modelos emṕıricos qúımicamente inhomógeneos.
Estos modelos se sustentan en el hecho observacional de que las densidades electrónicas,
determinadas a partir de las LECs con densidades cŕıticas bajas del infrarrojo lejano, [O iii]
88-µm y 52-µm, son en torno a un factor 2 más pequeñas que las densidades electrónicas
que se obtienen a partir de los cocientes de LECs en el óptico, [Ar iv] λ4740/λ4711 y [Cl iii]
λ5537/λ5517. Más aún, para un gran número de NPs observadas con el instrumento LWS
(acrónimo de Long Wavelength Spectrometer), del telescopio espacial ISO (acrónimo de
Infrared Space Observatory), Liu (1997) encuentra resultados similares: para una misma
NP, las densidades calculadas a partir del cociente [O iii] 88 µm/52 µm son sistemáticamente
menores a las determinadas a partir de los cocientes de las ĺıneas de [Ar iv] y [Cl iii].

El mejor acuerdo encontrado entre los resultados observacionales y los resultados ex-
tráıdos de los diferentes modelos emṕıricos propuestos por Liu et al. se obtiene para un
escenario donde el gas está compuesto por dos componentes, o fases, con condiciones f́ısicas
bien diferenciadas. Por un lado, la primera componente se correspondeŕıa con el gas ioni–
zado que presenta las condiciones f́ısicas observadas a partir de los diagnósticos clásicos
basados en LECs. Por otro lado, la otra componente está formada por grumos, embebidos
en el gas ionizado normal, deficientes en hidrógeno y, por tanto, con una metalicidad mayor
que la fase normal, más fŕıos y mucho más densos. Dichos grumos son los que produciŕıan
principalmente la emisión de LRs, mientras la mayor parte de la emisión de LECs provendŕıa
de la componente menos metálica. Por tanto, bajo la visión de este nuevo paradigma, las
abundancias qúımicas representativas del gas ionizado correspondeŕıan a las determinadas
a partir del análisis clásico basado en LECs.

A pesar de que la propuesta de Liu et al. explica razonablemente la DA observada
en NPs, el problema que presenta esta nueva hipótesis es que el origen de los grumos es
incierto, dado que su composición qúımica descarta que puedan formarse a partir de las
eyecciones de material que sufren la estrellas progenitoras de NPs (Liu et al. 2000; Ercolano
et al. 2004; Wesson et al. 2005; Garćıa-Rojas et al. 2009). La única sugerencia aportada
hasta hoy d́ıa, para explicar la naturaleza de los grumos deficientes en hidrógeno, es la
evaporación de cuerpos sólidos (tales como asteroides, cometas y planetas) que pertenećıan
al sistema planetario de la estrella progenitora (Liu 2003). Sin embargo, muy recientemente,
Henney y Stasińska (2010) han llevado a cabo un minucioso análisis de las implicaciones de
esta propuesta, concluyendo que la destrucción de cuerpos sólidos no puede explicar la DA
observada en NPs. Aunque una población suficiente de cuerpos sólidos pudiera encontrarse
en torno a las estrellas centrales de NPs, los autores calculan que la tasa de astillamiento
de estos objetos es muy baja para llegar a extraer algo más que una pequeña fracción de
sus masas durante el tiempo de vida de las NPs. Por contra, parece que la evaporación de
cuerpos volátiles durante las fases finales que preceden a la etapa de AGB de las estrellas
progenitoras podŕıa proporcionar la cantidad necesaria de material en forma de gas con
una alta metalicidad para explicar la DA, aunque esto únicamente ocurriŕıa si la mezcla de
material es ineficiente y la población de cometas en los sistemas planetarios de las estrellas
progenitoras es mucho mayor a la que tenemos en nuestro sistema solar.

La presencia de inhomogeneidades qúımicas también ha sido postulada recientemente
para el caso de las regiones H ii. Tsamis et al. (2003b) consideran que la DA en regiones
H ii no puede ser debida a las fluctuaciones de temperatura, apoyándose en el hecho de que
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las abundancias de O2+ obtenidas a partir de las LECs de estructura fina en el infrarrojo,
son similares a las calculadas a partir de las LECs en el óptico y, por tanto, inferiores a las
determinadas a partir de LRs. Bajo los postulados del paradigma de las fluctuaciones de
temperatura, se esperaŕıa que las ĺıneas en el infrarrojo y las LRs del mismo ion proporcionen
abundancias qúımicas similares, dado que ambos tipos de ĺınea presentan una dependencia
del mismo orden con la temperatura. Tsamis et al. (2003b) llegan a la conclusión de que la
resolución del problema de la DA requiere la existencia de una componente rica en metales,
menos densa y más fŕıa que la componente de gas nebular normal. Los autores señalan que
las bajas temperaturas –del orden de unos cientos de grados– de esta nueva componente
ionizada, donde predomina la emisión de LRs, es la única forma de suprimir colectivamente
la emisión de LECs –tanto la emisión en el óptico como la emisión de ĺıneas en el infrarrojo–.
Sin embargo, esta nueva propuesta necesita la existencia de una componente no observada
hasta hoy d́ıa en ninguna región H ii.

Posteriormente, y basándose en la idea propuesta por Tsamis et al., Tsamis y Péquignot
(2005) desarrollaron modelos de fotoionización para la región extragaláctica 30 Doradus,
ajustando toda la información espectroscópica disponible para este objeto desde el UV a
las ondas de radio. Los resultados de estos autores favorecen un modelo de dos fases, que
incorpora inhomogeneidades qúımicas a pequeña escala en forma de grumos deficientes en
hidrógeno, más frios y densos, embebidos en el gas ionizado con la composición qúımica
t́ıpica de 30 Doradus. Los grumos están distribuidos uniformente, y se encuentran en
equilibrio de presión con el gas de ambiente que los rodea. Según las estimaciones de
los autores, estos grumos representan un 2% de la masa nebular de 30 Doradus y emiten
cerca de un 8% del flujo total de Hβ. En cuanto a su composición qúımica, los grumos
presentan abundancias de helio relativas al hidrógeno normales con respecto al gas de
ambiente, mientras que las abundancias de otros elementos para los cuales hab́ıa información
disponible (C, N, O, Ne, S y Ar), son un orden de magnitud mayores que las del gas nebular.
Más tarde, Stasińska et al. (2007) generalizaron el modelo de Tsamis y Péquignot (2005)
para cualquier región H ii.

Este nuevo escenario para explicar la DA propone como origen de los grumos pobres en
hidrógeno el modelo qúımico para la mezcla de elementos pesados de Tenorio-Tagle (1996).
Según este modelo, las supernovas de tipo II que se originan dentro de asociaciones de
estrellas OB expulsan material rico en metales al medio interestelar. Tras un largo tiempo
en la fase coronal caliente (T ≥ 106 K) del medio interestelar, tarde o temprano este
material vuelve a caer sobre el disco galáctico, en forma de lluvia de grumos fŕıos y densos,
con un tamaño t́ıpico de ∼ 1017 cm. Estos grumos se irán incorporando paulatinamente al
contenido de hidrógeno atómico y molecular del disco –sin un proceso de mezcla eficiente–
hasta la próxima generación de estrellas masivas que fotoionicen el gas y completen la mezcla
de elementos pesados. Según Tenorio-Tagle (1996), la homogeneidad qúımica del disco
galáctico no se alcanza de forma instantánea después de un evento explosivo de supernova,
pero śı se consigue después del nacimiento de la siguiente generación de estrellas. Bajo esta
hipótesis, la propuesta de Tsamis y Péquignot (2005) y Stasińska et al. (2007) presenta dos
componentes, o fases gaseosas, bien diferenciadas en composición qúımica y condiciones
f́ısicas en las regiones H ii. La componente responsable de la mayor parte de la emisión
de LRs estaŕıa compuesta por los grumos ricos en metales, resultado de las eyecciones
de supernova y aún no mezclados con el gas de ambiente de las regiones H ii, de donde
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provendŕıa la mayor parte de la emisión de LECs. Bajo esta nueva visión del problema
de la DA, las abundancias obtenidas a partir de LECs y LRs representaŕıan únicamente
ĺımites inferiores y superiores, respectivamente, de la abundancia real del gas ionizado de
la región H ii.

Del modelo de dos fases para regiones H ii es destacable que proporciona una explicación
natural a la DA, sin recurrir a mecanismos alternativos a la fotoionización. Sin embargo,
López-Sánchez et al. (2007) y Garćıa-Rojas y Esteban (2007) han presentado diversas obje-
ciones en contra de este modelo a partir del análisis de la más amplia muestra de ADFs
obtenida en regiones H ii. Para todos los objetos analizados, galácticos y extragalácticos, los
valores del ADF(O2+) son muy similares entre śı y, también, similares a los ADFs obtenidos
para otros iones (C2+, O+ y Ne2+). Dada la homogeneidad de los valores del ADF en las
regiones H ii extragalácticas, parece que el ADF no muestra dependencias con el tipo
morfológico, la masa, la metalicidad, o incluso la historia de formación estelar de la galaxia.
En el caso de los ADFs encontrados en las regiones H ii galácticas, la homogeneidad sugiere
que el proceso que genera la DA es independiente de las condiciones y propiedades del disco
galáctico, al menos en el rango de distancias galactocéntricas estudiadas por los autores.
Otro de los puntos importantes que discuten Garćıa-Rojas y Esteban (2007) es el acuerdo
aparente entre las abundancias calculadas a partir de LECs en el óptico e infrarrojo lejano,
el cual es la base de partida del modelo de dos fases propuesto por Tsamis et al. (2003b).
En el caso de las NPs, los autores creen que la comparación (aunque puede estar sujeta a
los problemas planteados por Kingdon & Ferland 1995 y comentados en la sección §1.6.1)
es plausible en este tipo de objetos, debido a su pequeño tamaño angular, tanto en el rango
óptico como en el UV e infrarrojo. En cambio, dicha comparación no es tan factible para
las regiones H ii galácticas. Estos objetos son muy extensos y cubren mayores áreas sobre
el cielo que las NPs, por lo que pueden surgir incertidumbres debidas a la estratificación
de los iones, cuando comparamos abundancias iónicas calculadas a partir de las estrechas
rendijas utilizadas en la espectroscopia óptica y las observaciones en el infrarrojo lejano,
que hacen uso de telescopios espaciales con mayores aberturas. Garćıa-Rojas et al. (2006)
muestran las dificultadas encontradas a la hora de comparar las abundancias totales de su
muestra de regiones H ii, obtenidas a partir de espectroscopia en el óptico, con las mismas
determinadas a partir de las observaciones en el infrarrojo realizadas por Simpson et al.
(1995).

1.6.3 Zonas con diferente grado de ionización en las nebulosas

Recientemente, Ercolano (2009) ha propuesto una hipótesis alternativa a las expuestas hasta
ahora para explicar el problema de la DA en regiones H ii. Bajo este nuevo paradigma,
la DA es debida a la existencia de grumos y/o filamentos cuasi-neutros, y muy densos
(ne≥ 104 cm−3), que están siendo ionizados por rayos X procedentes de la estrella central.
Estos grumos están embebidos en el gas nebular, que está siendo ionizado por la radiación
UV de la misma estrella central, y posee una densidad menor (≤ 103 cm−3). Nuevamente,
nos encontramos con un modelo de dos fases: por un lado, la denominada por la autora
fase X, que está formada por los grumos y/o filamentos; y, por otro lado, la llamada fase E,
compuesta por el gas nebular. Sin embargo, la principal diferencia de esta propuesta con los
anteriores modelos de dos fases, es que el medio interestelar es qúımicamente homogéneo.
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En la sugerencia de Ercolano (2009), la mayor parte de la emisión de LECs provendŕıa de
la fase E, mientras las LRs son emitidas en diferentes proporciones en la fase X y E. En
este sentido, las abundancias que podemos determinar a partir de los distintos tipos de
ĺıneas de emisión nunca coincidirán con las reales del gas ionizado, aunque las abundancias
qúımicas que podemos inferir a partir de LECs son bastante más fáciles de corregir que las
mismas a partir de LRs, siguiendo el procedimiento propuesto por la autora en su art́ıculo.
Básicamente, este procedimiento trata de resolver cuál es la contribución de emisión de LRs
que hay en la fase X respecto a la E.

Parte de la idea de Ercolano (2009) se basa en uno de los principales resultados pre-
sentado en esta tesis. Concretamente en el análisis de las distribuciones espaciales de la
Nebulosa de Orión (§2), donde hemos encontrado que el ADF(O2+) aumenta en las posi-
ciones de los objetos Herbig-Haro cubiertos por nuestras posiciones de rendija. En el marco
del modelo de fases X-E, el aumento que experimenta el ADF(O2+) en esas posiciones es
debido a los rayos X que inciden sobre el material neutro fŕıo, y son emitidos por los frentes
de choque que generan los objetos Herbig-Haro. De acuerdo con este modelo, Ercolano
(2009) también destaca los aumentos de ADF(O2+) que hemos encontrado en el mismo
estudio en las cercańıas de θ1Ori C, la cual emite casi un 60% del flujo total en rayos X del
cúmulo del Trapecio.

Ercolano (2009) aplica esta nueva hipótesis a la Nebulosa de Orión, utilizando los re-
sultados presentados por Garćıa-Rojas y Esteban (2007). La aplicación reproduce, si-
multáneamente, el ADF(O2+) observado en esta nebulosa y la temperatura obtenida a
partir del salto de Balmer. Sin embargo, el flujo de rayos X requerido para reproducir
dichos valores es varios órdenes de magnitud mayor al observado en fuentes de rayos X
difusas de la Nebulosa de Orión.

1.6.4 Incertidumbres en los parámetros atómicos

Constatada la ineficacia de los modelos de fotoionización para dar cuenta de la DA ob-
servada en las nebulosas gaseosas, algunos autores han sugerido que pueden existir errores
importantes en los parámetros atómicos de los iones comúnmente utilizados, C2+ y O2+.

A partir del análisis de modelos sencillos de regiones H ii, Rodŕıguez y Garćıa-Rojas
(2010) han encontrado que los valores observados de temperatura y la estructura de tempera-
turas medida a través del cociente Te([N ii])/Te([O iii]), se reproducen fácilmente cuando
las metalicidades de entrada en los modelos coinciden con las abundancias determinadas
a partir de LECs. En cambio, al introducir fluctuaciones de temperatura en los mode-
los, producidas por un mecanismo de calentamiento adicional arbitrario, el acuerdo an-
terior entre modelos y observaciones desaparece. Concretamente, los valores del cociente
Te([N ii])/Te([O iii]) que se determinan a partir de los modelos son menores que los ob-
servados. Los autores concluyen que, dado el buen acuerdo encontrado entre los modelos
simples y las observaciones, el efecto que puedan causar las posibles incertidumbres de los
coeficientes de recombinación es una explicación plausible para el problema de la DA en
regiones H ii. Por contra, otros autores descartan esta posibilidad, ya que produciŕıa los
mismos valores de ADF en todos los objetos, tanto NPs como regiones H ii. Rodŕıguez y
Garćıa-Rojas (2010) señalan que si, además de los errores intŕınsecos a la medida de las
débiles LRs, los coeficientes de recombinación fueran subestimados por un factor del orden
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de 1.5, los valores de ADF ≈ 0.30 dex, t́ıpicamente hallados en regiones H ii y algunas NPs
seŕıan fácilmente explicados, y una explicación alternativa seŕıa únicamente necesaria para
las NPs con grandes ADFs.

Esteban (2002) argumenta que los parámetros atómicos de recombinación, al menos
de los iones C2+ y O2+, parecen estar bien determinados. Primero, no hay evidencias de
mecanismos de excitación desconocidos que afecten a la emisión de las LRs de estos iones.
Por otro lado, una prueba de la consistencia que hay entre las abundancias determinadas
a partir de LRs y LECs, es que el valor promedio del cociente de C2+/O2+ calculado a
partir de LRs y a partir de LECs, es 1.2±0.6 para un amplio número de objetos, indepen-
dientemente de lo grande, o pequeño, que sea el valor de ADF que presenten. Una última
comprobación es que las abundancias de un mismo ion a partir de las ĺıneas que conforman
un mismo multiplete, o a partir de las ĺıneas de otros multipletes, concuerdan en las nebu-
losas gaseosas donde esto se ha determinado. Estas tres sencillas pruebas parecen indicar
que el conocimiento que tenemos y aplicamos sobre la f́ısica de la ĺıneas de recombinación
es esencialmente correcto.

1.7 Objetivos de la tesis

Han pasado más de cuarenta años desde que Peimbert (1967) y Peimbert y Costero (1969)
postularan la posible existencia de variaciones a pequeña escala en la distribución espacial
de temperaturas de las nebulosas gaseosas y sus implicaciones sobre la determinación de
abundancias qúımicas. Actualmente, el panorama no es más alentador debido a que la
comprensión del problema de la DA es uno de los grandes desaf́ıos de la f́ısica de las nebulosas
gaseosas para el que aún no contamos con una explicación definitiva. Es importante señalar
que el análisis basado en LECs es el método estándar para la determinación de abundancias
en regiones H ii y que buena parte de nuestro conocimiento de la composición y evolución
qúımica del universo extragaláctico proviene del mismo análisis. Por tanto, es esencial
comprobar si el método estándar nos proporciona las abundancias correctas, saber si existen
realmente fluctuaciones de temperatura y comprender cuáles son las causas que originan el
renombrado problema de la DA.

En la presente tesis doctoral se ha propuesto realizar un estudio espectroscópico pro-
fundo en regiones H ii galácticas brillantes y cercanas, a las menores escalas angulares
posibles, con el fin de analizar y cuantificar la posible variación espacial de las condiciones
f́ısicas, y ahondar en la comprensión del fenómeno de la DA, a partir de tres aproximaciones
observacionales:

• Observaciones espectroscópicas profundas de rendija larga y resolución espectral in-
termedia de las regiones H ii galácticas M8, M17, NGC 7635 y la Nebulosa de Orión.
La aplicación de esta técnica, relativamente extendida en los estudios de NPs, nos per-
mitirá estudiar las distribuciones espaciales de un gran número de variables: perfiles
de flujos de muchas ĺıneas de emisión, entre las que se encontrarán las débiles LRs de
O ii y C ii; el coeficiente de extinción; las temperaturas y densidades electrónicas del
gas ionizado; las abundancias qúımicas de O2+ obtenidas a partir de LECs y LRs; y
el ADF(O2+). El muestreo de dichas variables se realizará a las escalas angulares más
pequeñas posibles y accesibles desde telescopios terrestres, que además nos permitan
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obtener una relación señal a ruido óptima para la detección y medida de las débiles
LRs y las ĺıneas aurorales para el cálculo de la temperatura electrónica. Otro punto
importante que nos ofrece el análisis de las distribuciones espaciales es la búsqueda
de correlaciones entre el ADF(O2+), el resto de parámetros nebulares y las estructu-
ras morfológicas (tales como discos protoplanetarios, objetos Herbig-Haro, frentes de
ionización, glóbulos. . . ) localizadas en los interiores de las regiones H ii. Hay que
tener presente que el trabajo realizado por Tsamis et al. (2003b), en la región 30 Do-
radus, es el único precedente en la aplicación de esta técnica en regiones H ii; aunque
la naturaleza extragaláctica de este objeto impone un ĺımite de resolución angular y
lineal mucho mayor que el que hemos utilizado en los trabajos que aqúı presentamos.

• Observaciones espectroscópicas de campo integral o bidimensionales. Esta es una
técnica que se está comenzando a explotar a la hora de estudiar el problema de
la DA en nebulosas gaseosas. La espectroscopia de campo integral es tan eficiente
como la comentada en el punto anterior, con el añadido de que permite obtener la
información espectral de cada elemento espacial dentro del campo bidimensional de los
parámetros nombrados anteriormente. Además, permite combinar la espectroscopia
con la capacidad de obtener imágenes del campo a cualquier longitud de onda, a lo
largo del rango espectral observado. En esta tesis, la espectrocopia de campo integral
se ha utilizado en el análisis de las propiedades f́ısicas y qúımicas del gas ionizado
de estructuras localizadas en los interiores de las regiones H ii. Concretamente, y en
base a los resultados hallados a lo largo de la tesis, nos hemos centrado en el estudio
de uno de los objetos Herbig-Haro (HH) más prominentes de la Nebulosa de Orión:
el HH 202. Al inicio de esta tesis, el único trabajo disponible en la literatura que
aplicara espectroscopia bidimensional en regiones H ii era el de Sánchez et al. (2007),
quienes construyeron un gran mapa centrado en la zona del Trapecio de la Nebulosa de
Orión, aunque a escalas angulares de 2.′′7. Posteriormente, con el objetivo de estudiar
la DA, Tsamis et al. (2008) y Tsamis et al. (2009) han sido los primeros en utilizar
la espectroscopia de campo integral en tres NPs del disco galáctico y algunos discos
protoplanetarios de la Nebulosa de Orión, respectivamente.

• Observaciones espectroscópicas echelle de muy alta resolución espectral y amplio
rango espectral. La alta resolución espectral que nos permite alcanzar este tipo de
observaciones hace posible la observación de diferentes componentes cinemáticas en
el gas ionizado. Por ello, se han llevado a cabo este tipo de observaciones en el objeto
HH 202 de la Nebulosa de Orión, con el objetivo de analizar las propiedades f́ısicas y
qúımicas, aśı como el problema de la DA, en las distintas componentes cinemáticas
resueltas. Ello nos permite analizar los posibles efectos que pudiera producir la presen-
cia de flujos de gas a alta velocidad sobre la DA.



2
Comportamiento a pequeña escala de las

condiciones f́ısicas y abundancias qúımicas

en la Nebulosa de Orión

La primera parte de esta tesis se ocupa del estudio de las distribuciones espaciales de las
propiedades f́ısicoqúımicas –y las correlaciones que entre ellas se pudieran encontrar–

en cinco posiciones de rendija larga sobre la Nebulosa de Orión. Estas observaciones se
obtuvieron con el telescopio William Herschel (WHT, acrónimo de William Herschel
Telescope) de 4.2m de abertura, ubicado en el Observatorio del Roque de los Muchachos,
y su instrumento ISIS (acrónimo de Intermediate dispersion Spectrograph and Imaging
System). Las posiciones de rendija cubren diferentes estructuras morfológicas de la Nebu-
losa de Orión. Debido a su relativa cercańıa y su alto brillo superficial, esta nebulosa es la
región H ii galáctica más estudiada y, por tanto, el objeto óptimo para el análisis que aqúı
se plantea. Por un lado, la cercańıa ha permitido al telescopio espacial Hubble resolver una
rica estructura a escalas espaciales por debajo de 0.′′5, tales como discos protoplanetarios,
nuevos objetos Herbig-Haro, glóbulos, o frentes de choque que surgen de la interacción del
viento estelar y los flujos de gas provenientes de los discos protoplanetarios. Por otro lado,
el alto brillo superficial ayuda a obtener una relación señal a ruido satisfactoria en las ĺıneas
de emisión más débiles –t́ıpicamente las LRs de O ii– utilizando telescopios de aberturas
intermedias como el WHT (3 a 5 metros) y tiempos de exposición relativamente cortos.

En este primer estudio se desarrollaron nuevas tareas en idl e iraf que permit́ıan
agilizar el análisis del gran volumen de espectros que se pueden extraer a partir de las cinco
posiciones de rendija observadas. Dichas tareas llevan a cabo la extracción de espectros
unidimensionales, la medida del flujo de las ĺıneas de emisión, la corrección de extinción y
el cálculo de condiciones f́ısicas y abundancias qúımicas, a partir de LECs y LRs. Estos
procedimientos también son utilizados en la segunda y cuarta parte de la presente tesis
(caṕıtulos §3 y §5).

Esta primera parte de la tesis fue publicada en el art́ıculo “Small-scale behavior of the
physical conditions and the abundance discrepancy in the Orion Nebula” de la revista The

Astrophysical Journal, Volumen 675, páginas 389 a 404, el cual se adjunta a continuación,
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tras el resumen.

Resumen: Presentamos los resultados de espectroscopia de rendija larga en la Nebulosa
de Orión. El principal objetivo es estudiar las distribuciones espaciales de un amplio número
de parámetros nebulares, que incluyen flujos de ĺıneas, condiciones f́ısicas y abundancias
iónicas, con una resolución espacial del orden de 1′′. En particular, hemos comparado las
abundancias de O2+ determinadas a partir de ĺıneas excitadas colisionalmente y ĺıneas de
recombinación en 671 espectros unidimensionales que cubren diferentes zonas de la nebulosa.
Encontramos que los discos protoplanetarios muestran picos prominentes en la Te([N ii]),
lo cual es debido probablemente a que las altas densidades electrónicas encontradas en
estos objetos producen desexcitación colisional. Los objetos Herbig-Haro también muestran
valores grandes en la Te([N ii]) pero, en este caso, es más probable que sean debidos al
calentamiento local producido por la presencia de choques. Encontramos también que las
distribuciones espaciales de las ĺıneas de O ii y [O iii] son bastante parecidas. El factor de
discrepancia de abundancias (ADF) de O2+ permanece básicamente constante a lo largo
de las posiciones de rendija, salvo en algunas áreas localizadas de la nebulosa como las
que contienen los objetos Herbig-Haro más prominentes. Aparentemente, también existe
un ligero aumento del ADF en 40′′ en torno a θ1Ori C. Además, el ADF de O2+ parece
aumentar ligeramente con la temperatura electrónica. Finalmente, estimamos los valores
de la fluctuación cuadrática media de la temperatura electrónica, el conocido parámetro t2.
Nuestros resultados indican que si las hipotéticas inhomogeneidades térmicas existen, estas
deben ser más pequeñas que nuestro elemento de resolución espacial utilizado.
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3
Propiedades del gas ionizado en HH 202.

I: resultados a partir de espectroscopia de

campo integral con PMAS

Los objetos Herbig-Haro (HH) son fenómenos asociados con los primeros estadios de la
evolución estelar. Se trata de flujos de gas a alta velocidad que interaccionan con el gas

nebular y se detectan como pequeñas y brillantes nebulosidades. Los resultados encontrados
en el caṕıtulo anterior sugeriŕıan que los objetos HH podŕıan jugar algún rol importante en
el problema de la DA.

Por primera vez en regiones H ii, y con el objetivo de estudiar el problema de la DA, se
ha hecho uso de la espectroscopia de campo integral para el análisis de las distribuciones
espaciales de las propiedades nebulares del gas ionizado de uno de los objetos HH más
prominentes de la Nebulosa de Orión: HH 202. También, como en el caṕıtulo anterior,
se investiga la búsqueda de correlaciones entre el ADF, las condiciones f́ısicas del gas y el
parámetro de fluctuación de temperatura, t2. Para ello, se llevan a cabo observaciones con
el espectrógrafo PMAS (acrónimo de Potsdam Multi-Aperture Spectrograph) ubicado en el
telescopio de 3.5m del Observatorio de Calar Alto.

Esta segunda parte de la tesis fue publicada en el art́ıculo “Properties of the ionized gas
in HH 202–I. Results from integral field spectroscopy with PMAS” de la revista Monthly

Notices of the Royal Astronomical Society, Volumen 394, páginas 693 a 703, el cual se
adjunta a continuación, tras el resumen.

Resumen: Presentamos los resultados obtenidos a partir de espectroscopia de campo in-
tegral con el Potsdam Multi-Aperture Spectrograph del objeto Herbig-Haro (HH) HH 202
con un muestreo espacial de 1′′×1′′. Hemos obtenido mapas de diferentes ĺıneas de emisión,
condiciones f́ısicas –densidades y temperaturas electrónicas– y abundancias iónicas a partir
de ĺıneas de recombinación y ĺıneas excitadas colisionalmente. Presentamos el primer mapa
de la temperatura de Balmer y del parámetro de fluctuación de temperatura, t2. También
hemos calculado el t2 sobre el plano del cielo, el cual es sustancialmente más pequeño que
el determinado a lo largo de la ĺınea de visión. Hemos mapeado el factor de discrepan-
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cia de abundancias de O2+, ADF(O2+), encontrando su valor máximo en la posición del
HH 202-S. Hemos explorado las relaciones entre el ADF(O2+) y la densidad electrónica,
las temperaturas de Balmer y [O iii], el grado de ionización, aśı como el parámetro t2.
No hallamos correlaciones claras entre estas variables, y los resultados parecen indicar que
el ADF y el t2 son fenómenos independientes. Hemos encontrado una ligera correlación
negativa entre las abundancias de O2+ determinadas a partir de ĺıneas de recombinación y
la temperatura, que es precisamente el comportamiento esperado en una nebulosa ionizada,
por lo que parece que no hay evidencias de la presencia de grumos ricos en metales en las
regiones H ii.
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4
Propiedades del gas ionizado en HH 202.

II: resultados a partir de

espectrofotometŕıa echelle con UVES

La tercera parte de esta tesis trata de analizar en profundidad las propiedades espectrales
del nudo sur del objeto HH 202, HH 202-S. Los resultados presentados en los anteriores

caṕıtulos muestran que el ADF(O2+) aumenta significativamente, respecto al fondo nebular,
en la posición exacta en la que se encuentra dicho nudo, donde también se encuentra el
máximo en velocidad de este flujo de gas.

En esta ocasión, las observaciones obtenidas con el espectrógrafo UVES (acrónimo de
Ultraviolet Visual echelle Spectrograph), ubicado en el telescopio Kueyen de 8m del Obser-
vatorio de Cerro Paranal, a muy alta resolución espectral, nos han permitido un análisis
f́ısico-qúımico completo de las dos componentes cinemáticas observadas: una asociada al
fondo nebular y la otra asociada al propio objeto HH. Con ello, hemos conseguido aislar la
procedencia de la mayor contribución al ADF(O2+) observada en los caṕıtulos anteriores.
Además, la alta señal a ruido que presenta el espectro nos ha permitido detectar un gran
número de ĺıneas emitidas por elementos refractarios tales como Ca, Fe, Ni y Cr, de forma
que hemos podido analizar el grado de destrucción de polvo tras el paso de la onda de
choque en el nudo HH 202-S.

Esta tercera parte de la tesis fue publicada en el art́ıculo “Properties of the ionized
gas in HH 202–II. Results from echelle spectrophotometry with Ultraviolet Visual echelle
Spectrograph” de la revista Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, Volumen
395, páginas 855 a 876, el cual se adjunta a continuación, tras el resumen.

Resumen: Presentamos resultados basados en espectrofotometŕıa echelle profunda del
nudo más brillante del objeto Herbig-Haro HH 202 de la Nebulosa de Orión –HH 202-S–
utilizando el Ultraviolet Visual echelle Spectrograph en el rango espectral que abarca desde
3100 a 10400 Å. La alta resolución espectral de las observaciones nos ha permitido separar la
componente asociada al gas nebular de la componente asociada al material a alta velocidad.
Determinamos las temperaturas y densidades electrónicas a partir de diferentes diagnósticos
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en ambas componentes, aśı como las abundancias qúımicas de algunos iones y elementos a
partir de ĺıneas excitadas colisionalmente, incluyendo las primeras determinaciones de las
abundancias de Ca+ y Cr+ en la nebulosa de Orión. También calculamos las abundancias
de He+, C2+, O+ y O2+ a partir de ĺıneas de recombinación. La diferencia entre las
abundancias de O2+ calculadas a partir de ĺıneas excitadas colisionalmente y ĺıneas de
recombinación –el conocido factor de discrepancia de abundancias– es 0.35 y 0.11 dex en
la componente chocada y nebular, respectivamente. Suponiendo que la discrepancia de
abundancias es debida a variaciones espaciales de la temperatura electrónica, obtenemos
valores para el parámetro de fluctuación de temperatura, t2, iguales a 0.050 y 0.016 para las
componentes chocada y nebular, respectivamente. Es interesante destacar que obtenemos
valores de t2 muy similares para ambas componentes a partir del análisis de las ĺıneas de
He i. Encontramos importantes desviaciones en los cocientes de flujos de las ĺıneas de
Balmer y Paschen con mayor número cuántico principal, n, respecto a las predicciones para
el caso B. Analizamos la estructura de ionización del HH 202-S, encontrando evidencias
suficientes para concluir que el flujo de gas en HH 202-S ha comprimido el gas ambiente
de la nebulosa generando en su interior un frente de ionización. Medimos también un
gran aumento de las abundancias totales de niquel y hierro en la componente chocada,
concluyendo que el patrón de abundancias observado y los resultados obtenidos a partir de
modelos de fotoionización, son consistentes con la destrucción parcial de granos de polvo
después del paso de la onda de choque en HH 202-S.
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5
Variaciones de las propiedades nebulares y

la discrepancia de abundancias en tres

regiones H ii a pequeña escala espacial

En esta última parte de la tesis presentamos el estudio de las distribuciones espaciales de
las propiedades nebulares del gas ionizado en tres regiones H ii galácticas brillantes y

relativamente cercanas: M8, M17 y NGC 7635. El estudio que aqúı se realiza es análogo al
llevado a cabo en el caṕıtulo §2 en la Nebulosa de Orión y, por tanto, persigue los mismos
objetivos: analizar la variación espacial del ADF y comprobar si existe alguna correlación
con la presencia de subestructuras morfológicas embebidas dentro de las nebulosas. En
estas regiones H ii se observaron: dos posiciones de rendija en M8 y una posición de rendija
en M17 y NGC 7635. Todas las observaciones se llevaron a cabo con el telescopio WHT del
Observatorio del Roque de los Muchachos y su instrumento ISIS.

Al igual que en los trabajos anteriores, y haciendo uso de las tareas desarrolladas en
el análisis de la Nebulosa de Orión, se han determinado las distribuciones espaciales de
un amplio número de variables: flujos de ĺıneas, coeficiente de extinción, temperaturas y
densidades electrónicas, abundancias qúımicas de varios iones y el ADF(O2+).

Esta cuarta parte de la tesis fue publicada en el art́ıculo “Small-spatial-scale variations
of nebular properties and the abundance discrepancy in three Galactic H ii regions” de
la revista Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, actualmente en prensa y sin
números de volumen y páginas asignados, el cual se adjunta a continuación, tras el resumen.

Resumen: Presentamos resultados de espectroscopia de rendija larga en varias posiciones
que cubren diferentes estructuras morfológicas de las partes centrales de tres regiones H ii
galácticas: M8, M17 y NGC 7635. Estudiamos las distribuciones espaciales de un gran
número de parámetros nebulares tales como el coeficiente de extinción, los flujos de ĺıneas de
emisión, las condiciones f́ısicas y las abundancias qúımicas a la máxima resolución espacial
alcanzable con nuestra instrumentación. Particularmente, nuestro objetivo es el estudio del
comportamiento del factor de discrepancia de abundancias de O2+ [ADF(O2+)], definido
como la diferencia logaŕıtmica de las abundancias de O2+ determinadas a partir de ĺıneas
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de recombinación y ĺıneas excitadas colisionalmente. Encontramos que el ADF(O2+) se
mantiene básicamente constante a lo largo de las posiciones de rendija que cubren M8 y M17.
Para NGC 7635 únicamente detectamos las ĺıneas de recombinación de O ii en el espectro
integrado, donde el ADF(O2+) alcanza un valor muy grande de 0.59 dex. Comparamos
también los resultados encontrados aqúı con los anteriores resultados obtenidos para la
Nebulosa de Orión. Hallamos evidencias que sugieren la presencia de un candidato a objeto
Herbig-Haro en M8.
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6
Conclusiones y perspectivas

En esta tesis se ha explorado, principalmente, el comportamiento de las distribuciones
espaciales de las condiciones f́ısicas, las abundancias qúımicas y el factor de discrepancia

de abundancias, a pequeñas escalas espaciales, en cuatro de las regiones H ii galácticas más
brillantes y cercanas (la Nebulosa de Orión, M8, M17 y NGC 7635). También se han
estudiado las propiedades f́ısico-qúımicas del gas ionizado del objeto Herbig-Haro HH 202,
de la Nebulosa de Orión, haciendo uso de espectroscopia de campo integral y echelle de
muy alta resolución espectral. A lo largo del presente caṕıtulo, resumimos las principales
conclusiones obtenidas a partir de las diferentes estrategias observacionales utilizadas en
este trabajo, aśı como las perspectivas futuras en la presente ĺınea de investigación.

Conclusiones

Espectroscopia de rendija larga

• Presentamos espectroscopia de rendija larga (4′), de resolución espectral intermedia en
el rango espectral de 4200 a 7500 Å, que cubre diferentes estructuras morfológicas de
las regiones H ii de la muestra y con resolución angular entre 1′′ y 3′′. Observamos un
total de 9 posiciones de rendija larga: 5 en la Nebulosa de Orión, 2 en M8 y 1 en M17
y NGC 7635. A partir de los espectros bidimensionales, extrajimos y analizamos un
total de 1316 espectros unidimensionales. Para cada uno de estos espectros, medimos
entre 25 y 30 ĺıneas de emisión, que incluyen las débiles LRs de O ii. Con ello, hemos
llevado a cabo un estudio novedoso del problema de la DA en regiones H ii, hasta
ahora únicamente realizado en la región extragaláctica 30 Doradus a una resolución
angular de 3.′′7.

• Para cada uno de los espectros unidimensionales, hemos calculado los coeficientes de
extinción, las condiciones f́ısicas, las abundancias qúımicas de varios iones, a partir
de LECs (N+, O+, O2+, S+, S2+, Cl2+ y Ar2+) y LRs (C2+ y O2+), y el factor de
discrepancia de abundancias del O2+, ADF(O2+). Para cada posición de rendija,
obtuvimos y analizamos el comportamiento de las distribuciones espaciales de cada
una de estas variables, aśı como de los flujos de algunas de las ĺıneas de emisión
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medidas.

• En todas las regiones H ii, las distribuciones en densidad muestran un amplio rango
de variación, con máximos locales asociados a diferentes estructuras morfológicas
donde los rangos de variación respecto al fondo nebular pueden ir desde ∼1000 cm−3

hasta ∼30000 cm−3. En la Nebulosa de Orión, dichos máximos están asociados a los
discos protoplanetarios, los objetos Herbig-Haro (HH), la Barra de Orión y la Barra
Compacta de Orión al suroeste del cúmulo del Trapecio. En M8, los máximos se
encuentran asociados a la región del Reloj de Arena y el objeto HH 870. En el caso
de M17, dichos picos se encuentran en una zona de gran brillo superficial. Por último,
en NGC 7635, los máximos locales están relacionados con los nudos K1 y K2 al este
de la estrella central.

• Los perfiles espaciales de las temperaturas –Te([O iii]) y Te([N ii])– no muestran varia-
ciones importantes relacionadas con las estructuras locales en las posiciones analizadas
en M8, M17 y NGC 7635. En cambio, en la Nebulosa de Orión, la Te([N ii]) presenta
picos relacionados con los discos protoplanetarios y los objetos HH. En el primer caso,
dichos aumentos pueden explicarse por las desexcitaciones colisionales que pueden
sufrir las ĺıneas nebulares utilizadas en el cálculo de las temperaturas, debido a la
alta densidad de los discos protoplanetarios y la baja densidad cŕıtica de los niveles
de partida de estas ĺıneas. En el segundo caso, el calentamiento por choques puede
estar incrementando la Te([N ii]) en los objetos HH. Los distintos resultados obtenidos
para la Nebulosa de Orión y el resto de regiones H ii pueden estar relacionados con
la pérdida de resolución espacial debido a la gran distancia, respecto a la Tierra, a
la que se encuentran M8, M17 y NGC 7536 en comparación con Orión. Debido a
ello, las posibles variaciones a pequeña escala en la estructura de temperaturas asoci-
adas a subestructuras morfológicas pueden haberse diluido con la emisión del gas de
ambiente.

• Contrariamente a lo observado en trabajos previos llevados a cabo en nebulosas plan-
etarias (NPs), en las regiones H ii estudiadas en este trabajo, las distribuciones es-
paciales de las ĺıneas de O ii y [O iii] son similares a lo largo de las posiciones de
rendija.

• Como resultado general, el comportamiento del ADF(O2+), a lo largo de todas las
posiciones de rendija, es básicamente constante –con un error promedio de 0.1 dex–
y valores que se sitúan en los rangos de: 0.15 a 0.20 dex en la Nebulosa de Orión;
y 0.2 a 0.5 dex en M8 y M17. Fuera de este rango de valores, hay que destacar los
aumentos localizados del ADF(O2+) encontrados en la posición de los objetos HH de
la Nebulosa de Orión (HH 202, HH 203 y HH 204). En el objeto HH 870 de M8,
no encontramos aumentos del ADF(O2+), aunque es muy probable que la emisión de
dicho objeto HH se haya diluido con la emisión del gas de fondo, debido a la menor
resolución espacial alcanzada en este objeto.

• Dada la homogeneidad de los valores de ADF(O2+), no hemos encontrado correla-
ciones positivas entre el ADF(O2+) y el resto de parámetros nebulares estudiados,
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excluyendo una correlación muy débil entre el ADF y la Te([O iii]) en la Nebulosa de
Orión.

• En la Nebulosa de Orión hemos podido obtener la distribución radial del ADF(O2+) y
de las temperaturas electrónicas respecto a la principal fuente de ionización, θ1Ori C.
Por un lado, las temperaturas disminuyen conforme nos alejamos de la fuente de
ionización; por otro lado, el ADF(O2+) se mantiene básicamente constante en toda
la nebulosa, salvo en 40′′ alrededor de θ1Ori C, donde parece aumentar conforme nos
acercamos a dicha estrella.

• También en la Nebulosa de Orión calculamos el valor para las fluctuaciones de tem-
peratura sobre el plano del cielo. Encontramos valores mucho más pequeños que
los hallados en la literatura a lo largo de la ĺınea de visión. Concluimos que si las
hipotéticas inhomogeneidades térmicas existen, estas debeŕıan ser más pequeñas que
nuestro ĺımite de resolución espacial (1.′′2).

• Hemos analizado las condiciones f́ısicas y composición qúımica de varias extracciones
individuales en la región NGC 7635: dos centradas en los nudos K1 y K2, otra centrada
en el borde de la burbuja (RIM), y la última correspondiente a la extracción de la
rendija completa. Por un lado, a partir del estudio del espectro de rendija completa,
hemos obtenido el mayor ADF(O2+) registrado en regiones H ii: 0.59±0.10 dex; por
otro lado, en el estudio de los nudos y el RIM, hemos encontrado un extraño patrón
de abundancias: (1) las abundancias totales de los nudos son ligeramente mayores que
las del RIM; y (2) las abundancias totales difieren de las abundancias esperadas según
los gradientes galácticos, sobre todo en el caso del carbono, tanto si consideramos la
presencia de fluctuaciones de temperatura como si no. Varios autores han sugerido
que la sobreabundancia de C puede ser debida a la destrucción de granos de polvo
ricos en carbono.

• En la región H ii M8 hemos encontrado evidencias (aumentos significativos en la
densidad electrónica, la emisión de [Fe iii] y en el cociente de ĺıneas [S ii]/Hα) sobre
la presencia de un candidato a objeto HH. Dicho objeto se encuentra a 16′′ al este y
44′′ norte de la estrella Her 36.

Espectroscopia de campo integral

• Presentamos espectroscopia de campo integral de resolución espectral intermedia, en
el rango de 3500 a 7200 Å, del objeto HH 202 de la Nebulosa de Orión, en un área
de 16′′×16′′ con un muestreo espacial de 1′′×1′′. Este tipo de datos nos ha permitido
mapear los flujos de algunas ĺıneas de emisión, las condiciones f́ısicas y las abundancias
iónicas, incluidas las abundancias de O2+ y C2+ determinadas a partir de LRs. Por
tanto, hemos hecho uso de una técnica observacional que se encuentra en sus inicios
en el estudio de la DA en nebulosas ionizadas, y de la que existen pocos trabajos
disponibles en la literatura.

• Como ocurrió en el análisis de rendija larga, encontramos que las distribuciones de
los flujos de las ĺıneas de O ii y [O iii] son muy similares. También hallamos que
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HH 202 es mucho más brillante en las ĺıneas emitidas por especies con bajo potencial
de ionización. En cuanto a las distribuciones de las condiciones f́ısicas, observamos:
(1) picos de densidad asociados a los nudos norte, HH 202-N, y sur, HH 202-S, del
objeto; y (2) mayor rango de variación en la Te([N ii]) que en la Te([O iii]), aśı como
diferente estructura espacial en ambas distribuciones de temperatura.

• Hemos obtenido, por primera vez para una región H ii, los mapas de la temperatura
de Balmer, del parámetro t2 y del ADF(O2+). El resultado más relevante es que el
máximo valor de ADF(O2+), 0.23±0.12 dex, se encuentra en la posición del nudo sur
del HH 202, exactamente donde el flujo de gas alcanza su máxima velocidad.

• No hemos encontrado ninguna correlación entre el ADF(O2+) y t2, lo que indica la
independencia de ambas variables. Por otro lado, hemos encontrado una correlación
positiva entre la Te([O iii]) y el cociente O2+/H+, tanto a partir de LRs como LECs.
Este resultado, esperado por los modelos de fotoionización, es diferente del hallado
en NPs por Tsamis et al. (2008) y, por tanto, parece no apoyar las predicciones de
los modelos basados en inhomogeneidades qúımicas.

Espectroscopia echelle

• Presentamos espectroscopia echelle de muy alta resolución del nudo sur del objeto
HH 202, HH 202-S, en el rango espectral de 3100 a 10400 Å. La alta resolución
espectral nos ha permitido resolver la componente cinemática asociada al gas de
ambiente –denominada componente nebular– de la componente asociada al flujo de
gas –denominada componente de choque–. Se detectaron y midieron 360 ĺıneas de
emisión, de las cuales 115 presentaban una única componente cinemática, y 8 no se
consiguieron identificar.

• Encontramos un claro desacuerdo entre los coeficientes de extinción, c(Hβ), indivi-
duales obtenidos a partir de las diferentes ĺıneas de Balmer y Paschen, que provienen
de niveles superiores con alto número cuántico orbital n. Proponemos, como posi-
ble solución, la acción conjunta de dos efectos: fluorescencia por continuo Lyman y
cambios en el momento angular l debido a colisiones con protones.

• Hemos analizado la estructura de ionización del HH 202-S, encontrando que el meca-
nismo predominante es la fotoionización. Concluimos que, debido a la compresión
del gas de ambiente, HH 202-S contiene un frente de ionización en su interior. Los
resultados que sostienen esta conclusión son: (1) la dependencia encontrada entre el
potencial de ionización de varios iones, y el cociente entre componentes cinemáticas
de los flujos de las ĺıneas emitidas por esos iones; (2) la estructura observada en los
perfiles espacio-cinemáticos; y (3) la distancia calculada entre θ1Ori C y HH 202-S.

• Hemos determinado las condiciones f́ısicas de las componentes cinemáticas a partir
de diferentes diagnósticos. La componente de choque presenta una densidad mucho
mayor que la componente nebular. Estimamos la densidad del gas pre-chocado en la
vecindad del HH 202, que es inferior a la densidad de la componente nebular, y nos
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permite concluir que la mayor parte de la emisión de la componente nebular proviene
del gas de ambiente localizado detrás de HH 202-S.

• Calculamos las abundancias qúımicas de un gran número de iones en las dos com-
ponentes cinemáticas. Particularmente, es importante destacar las primeras deter-
minaciones de las abundancias de Cr+ y Ca+ en la Nebulosa de Orión, aunque las
abundancias de estos iones únicamente fueron determinadas en la componente de
choque. Obtenemos también las abundancias de C+, O+ y O2+ en ambas compo-
nentes a partir de LRs.

• Encontramos valores para el ADF(O2+) que ascienden a 0.11±0.04 y 0.35±0.05 dex en
la componente nebular y la componente de choque, respectivamente. Este es uno de
los principales resultados de la presente tesis doctoral, ya que es la primera evidencia
observacional que muestra que los flujos de gas a alta velocidad pueden –y decimos
pueden, porque únicamente tenemos información de este objeto HH en particular–
estar contribuyendo a la generación de la DA.

• Suponiendo válida la relación entre el ADF y la presencia de fluctuaciones de tem-
peratura, hemos calculado los valores de t2 para las dos componentes cinemáticas. El
alto valor hallado para la componente de choque produce algunas inconsistencias en
las abundancias totales de dicha componente y, por tanto, puede que el paradigma
de t2 no sea aplicable, al menos en esta componente. Sin embargo, hemos de tener
en cuenta que hemos aplicado un valor de t2 representativo de la zona ocupada por
iones con alto potencial de ionización a todas las especies iónicas observadas. Un
valor de t2 menor y representativo de la zona de bajo potencial de ionización podŕıa
ayudar a conciliar el desacuerdo encontrado en las abundancias totales. Por otro lado,
hemos encontrado valores de t2 muy parecidos en las dos componentes cinemáticas
a partir de la comparación de las abundancias de O2+ y a partir de la comparación
de temperaturas de Te(He i) y Te([O iii]). Este hecho apoyaŕıa la validez de dicho
paradigma.

• Finalmente, la comparación de los patrones de abundancias totales de Fe y Ni en la
componente nebular y de choque, aśı como los resultados de los modelos de fotoioni-
zación aplicados a ambas componentes, apuntan a que hay destrucción parcial de
granos de polvo en HH 202-S, tras el paso de la onda de choque. Estimamos que el
porcentaje de destrucción de part́ıculas de polvo que contienen hierro asciende a un
30-50%.

Perspectivas futuras

Los resultados encontrados en esta tesis son sólo una pequeña contribución que nos permitirá
seguir investigando sobre el origen de la DA. Contamos ya con nuevos datos y nuevas
estrategias observacionales que nos ayudarán a profundizar aún más en la ráız de dicho pro-
blema. A continuación, describimos brevemente las observaciones adicionales disponibles,
las nuevas estrategias y los objetivos que se pretenden conseguir con el análisis de estos
nuevos datos.
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• Nos encontramos en la fase final del análisis de nuevos datos espectroscópicos de
campo integral obtenidos con el instrumento PMAS a escalas espaciales de 1′′, de
estructuras morfológicas adicionales en la Nebulosa de Orión. Tales estructuras son:
discos protoplanetarios, la barra de Orión y un campo de control. La motivación
de estas observaciones es relacionar las variaciones que puede sufrir el ADF(O2+)
con las estructuras morfológicas embebidas en el gas ionizado. En el análisis previo
hemos encontrado aumentos significativos del ADF(O2+) relacionados con frentes de
choque que surgen de la interacción del viento estelar y los flujos provenientes de
los discos protoplanetarios. Estos nuevos campos, junto con el análisis del HH 202,
aumentan significativamente la muestra de puntos disponibles, y ayudan a reforzar la
principal conclusión de esta tesis (la relación entre los flujos de gas a alta velocidad y
los aumentos en el ADF).

• Creemos que es crucial, y una ĺınea prometedora, aumentar la muestra de objetos
HH observados a muy alta resolución espectral (R≥30000), con el fin de resolver las
componentes cinemáticas y llevar a cabo un análisis f́ısico-qúımico minucioso de cada
una de las componentes resueltas. Estos estudios pueden servirnos para establecer
correlaciones entre las velocidades de los flujos de gas y el ADF, o estudiar observa-
cionalmente el grado de destrucción de polvo después del paso de las ondas de choque.
Además, este tipo de observaciones, junto con la construcción de modelos combina-
dos de fotoionización y choques, también nos podŕıan ayudar a discernir cuáles son
las ĺıneas, LRs o LECs, que se ven afectadas por la presencia de los flujos de gas
y, por tanto, cuáles aportan las abundancias qúımicas más representativas. La con-
firmación del candidato a objeto HH encontrado en M8 también seŕıa plausible con
observaciones de estas caracteŕısticas.

• La combinación ideal de los puntos anteriores consistiŕıa en observaciones espec-
troscópicas de campo integral a muy alta resolución espectral. Hasta la fecha, el
único instrumento que permite tales observaciones en el rango óptico de 3000 a 10000
Å es flames, ubicado en uno de los telescopios de 8 metros del Observatorio de Cerro
Paranal (Chile). Este tipo de estudio, centrado en los objetos HH de Orión, presen-
taŕıa como ventaja la localización espacial precisa de la emisión, a distintas longitudes
de onda, de las componentes cinemáticas que podamos resolver.

• Por último, observaciones espectroscópicas de rendija larga desde el telescopio espa-
cial Hubble, y su instrumento STIS, resolveŕıan el problema de muestreo que hemos
encontrado en el análisis de las regiones H ii M8, M17 y NGC 7635. A las escalas
angulares accesibles desde el telescopio espacial, conseguiŕıamos un muestreo espacial
del orden,al que se puede alcanzar en la Nebulosa de Orión desde telescopios ter-
restres, o incluso mejor. De tal modo que el muestreo de las condiciones f́ısicas, las
abundancias qúımicas, y demás parámetros nebulares de los posibles discos protoplan-
etarios y objetos HH, que presumiblemente pueblan una gran parte de las regiones
H ii, seŕıa mucho más plausible. Hasta hoy, Rubin et al. (2003) han sido los únicos en
aplicar esta técnica en la Nebulosa de Orión para investigar las posibles variaciones
en la estructura de temperaturas, aunque las observaciones llevadas a cabo por estos
autores son muy poco profundas y los perfiles de temperaturas obtenidos presentan
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grandes errores. Dados los resultados de espectroscopia de rendija larga presentados
aqúı en el análisis de la Nebulosa de Orión, parece necesario repetir las observaciones
de Rubin et al. (2003) con mayores tiempos de exposición para aśı también detec-
tar las débiles LRs de O ii. El telescopio espacial Hubble nos permitiŕıa muestrear
la temperatura y el ADF(O2+) a escalas angulares de 0.′′1, algo no realizado aún a
escalas tan pequeñas.
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Astron. Astrofis., 35, 65

Esteban, C., Peimbert, M., Torres-Peimbert, S., Garćıa-Rojas, J., y Rodŕıguez, M. 1999b,
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López-Sánchez, A. R., Esteban, C., Garćıa-Rojas, J., Peimbert, M., y Rodŕıguez, M. 2007,
ApJ, 656, 168

Lucy, L. B. 1995, A&A, 294, 555

Luo, S.-G., Liu, X.-W., y Barlow, M. J. 2001, MNRAS, 326, 1049

Luridiana, V., Cerviño, M., y Binette, L. 2001, A&A, 379, 1017

Maciejewski, W., Mathis, J. S., y Edgar, R. J. 1996, ApJ, 462, 347

Mathis, J. S. 1976, ApJ, 207, 442

Mathis, J. S. y Liu, X.-W. 1999, ApJ, 521, 212

Mathis, J. S., Torres-Peimbert, S., y Peimbert, M. 1998, ApJ, 495, 328

Menzel, D. H. y Aller, L. H. 1941, ApJ, 94, 30

Miller, J. S. 1968, ApJ, 154, L57+

O’Dell, C. R. y Wen, Z. 1994, ApJ, 436, 194

Osterbrock, D. E. y Ferland, G. J. 2006, Astrophysics of gaseous nebulae and active galactic
nuclei (2nd. ed. Sausalito, CA: University Science Books)



126 Bibliograf́ıa

Peimbert, A. 2003, ApJ, 584, 735

Peimbert, A., Peimbert, M., y Ruiz, M. T. 2005, ApJ, 634, 1056

Peimbert, M. 1967, ApJ, 150, 825

Peimbert, M. 1975, ARA&A, 13, 113

Peimbert, M. 1995, en The Analysis of Emission Lines, ed. R. Williams y M. Livio, 165

Peimbert, M. y Costero, R. 1969, Bolet́ın de los Observatorios Tonantzintla y Tacubaya, 5,
3

Peimbert, M. y Peimbert, A. 2006, en IAU Symposium, Vol. 234, Planetary Nebulae in our
Galaxy and Beyond, ed. M. J. Barlow y R. H. Méndez, 227–234

Peimbert, M., Peimbert, A., y Ruiz, M. T. 2000, ApJ, 541, 688

Peimbert, M., Peimbert, A., Ruiz, M. T., y Esteban, C. 2004, ApJS, 150, 431

Peimbert, M., Sarmiento, A., y Fierro, J. 1991, PASP, 103, 815

Peimbert, M., Storey, P. J., y Torres-Peimbert, S. 1993, ApJ, 414, 626

Peimbert, M., Torres-Peimbert, S., y Luridiana, V. 1995, Rev. Mexicana Astron. Astrofis.,
31, 131

Peimbert, M., Torres-Peimbert, S., y Ruiz, M. T. 1992, Rev. Mexicana Astron. Astrofis.,
24, 155
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