
Gas Ionizado

Tres medios diferentes:
Regiones HII ó nebulosas gaseosas
El medio ionizado difuso (WIM)
El medio ionizado a alta T (HIM)

1 / 53



Regiones HII: introducción
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En esta clase

¿cómo se forma una RHII?
¿qué tamaños tienen? ¿de qué parámetros depende?
¿cómo afecta la presencia de He y metales?
¿cómo afecta la presencia de polvo?
¿por qué mecanismos la nebulosa se enfŕıa?
¿qué es el equilibrio de ionización y el equilibrio térmico?
¿cómo podemos estimar su densidad y temperatura?
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Nebulosas de gas ionizado

Los procesos f́ısicos que gobiernan a las regiones de gas ionizado son 3:

1 Equilibrio de ionización: Balance entre ionización y recombinación.
Determina la estructura de la nebulosa y la distribución aproximada
de los estados iónicos de los elementos en la zona ionizada

2 Balance térmico: Balance entre calentamiento y enfriamiento.
Determina la temperatura de la región.

3 Hidrodinámica: choques, frente de ionización, vientos, out-flows.
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(1)Equilibrio de ionización

Consideramos primero una nebulosa que SOLO TIENE HIDRÓGENO
Para ionizarlo se necesitan fotones con enerǵıa mayor a 13.6 eV.
Ecuación de Rydberg:

1
λ

= R( 1
n2

1
− 1

n2
∞

)

R= cte de Rydberg = 1.0967 ×107 m−1

=⇒λ = 912Å, ν = 0,3 × 109 GHz
E = hν = 13,6 eV

Balance de ionización:

Nro. de ionizaciones = Nro de recombinaciones
Por unidad de tiempo y de volumen.
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Equilibrio de ionización
Número de ionizaciones:

Nioniz = nH

∫ ∞

νT
4 π N(ν) αH(ν) dν

- νT es la frecuencia ḿınima de ionización: 0.3 ×109 GHz
- N(ν) es el número de fotones ionizantes, definida como N(ν) = J(ν)

h ν con
J(ν) la intensidad media de los fotones ionizantes
- αH(ν) es la sección eficaz de ionización. Tiene un pico en νT y cae como
ν−3.
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Equilibrio de ionización
Número de recombinaciones:

Nrecomb = ne np βA(Te)

- βA(Te) coeficiente de recomb. a TODOS los niveles del H a T = Te

El βA(Te) total es 4,28 × 10−13 cm3s−1, para Te = 104 K

El βA(Te) al nivel fundamental es 1,6 × 10−13 cm3s−1 −→∼ 40 %

La fuerza coulombiana es más eficiente cuando la velocidad es menor
=⇒ el coef. de recomb. es inversamente proporcional a Te (∼ T −0,8

e )

Tiempo t́ıpico de recomb: τrecomb = 1
neβA

∼ 105

ne
años =⇒ es muy

lento, del orden de 100 años para una densidad de 103cm−3

En cambio, la colisión e−e− se da en tiempos del orden de 30 seg!

=⇒ se establece una distribución Maxwelliana de velocidades
antes de recombinarse −→ Te = Tkin
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Equilibrio de ionización

OJO
Los fotones generados en las recombinaciones (y sus cascadas)
también contribuyen al campo de radiación ionizante, hay que
tenerlos en cuenta en el balance de ionización

la vida media de los e:
en n=1 es 108 seg
en n=2 es 0.12 seg
en n=3 es 10−4 − 10−8 seg
Tiempo medio de ioniz.: 106 seg
=⇒ podemos suponer que todos los átomos de HI están en su
estado fundamental

=⇒ si todos están en n=1 SOLO las recombinaciones a ese nivel
generan un fotón con la enerǵıa suficiente para ionizar
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Equilibrio de ionización: on-the-spot approximation

Nioniz = Nrecomb

nH

∫ ∞

νT
4 π N(ν) αH(ν) dν = ne np βA(Te)

”On the spot” approximation:

nH

∫ ∞

νT
4 π N∗(ν) αH(ν) dν = ne np βB(Te)

– 4 π N∗(ν): campo de fotones estelares en un punto, a una distancia r ,
por unidad de tiempo, de frecuencia y de volumen

4 π N∗(ν) = L∗(ν)
4 π r2 h ν

–L∗ es la luminosidad de la estrella a la frec. ν
–r es la distancia a la estrella (radio de la región ionizada).
–βB(Te) es el coef, de recomb. a todos los niveles SALVO el 1 (n ≥ 2)
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Esfera de Strömgren

El número total de fotones ionizantes estelares está dado por

NLyc =
∫ ∞

νt

L∗(ν)
h ν

dν (1)

En el caso de una nebulosa ópticamente gruesa en la que ningún fotón
ionizante se escapa, el balance de ionización es:

NLyc = 4 π

3 R3
s n2 βB (2)

n2 = ne np
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Esfera de Strömgren

Rs = ( 3 NLyc
4 π n2 βB

)1/3 = 1,2 (103cm−3

n )2/3 ( NLyc
5×1049phs−1 )1/3 (3)

Rs es el RADIO DE STRÖMGREN: tamaño de la región HII donde el
nro. de recombinaciones = nro. de ionizaciones.

Ojo: siempre estamos suponiendo medio homogéneo!
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Masa de gas ionizado

La masa de gas ionizado es:

MHII = 4
3 πR3

s n mH ∼ 80 ( NLyc
5 × 1049phs−1 )(103cm−3

n ) M⊙ (4)

la masa aumenta al disminuir n!! ?
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Masa de gas ionizado

La masa de gas ionizado es:

MHII = 4
3 πR3

s n mH ∼ 80 ( NLyc
5 × 1049phs−1 )(103cm−3

n ) M⊙ (5)

la masa aumenta al disminuir n!! ?

trec ∼ 1/ne =⇒ para menores n, hay menos recombinaciones y los mismos
fotones ionizantes pueden mantener ionizada una mayor cantidad de gas.
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RHII limitadas por densidad y por ionización

Teńıamos, radio de Strömgren: Rs = ( 3 NLyc
4 π n2 βB

)1/3

Se define parámetro de excitación U a:

U = (3 NLyc
4 π βB

)1/3 = Rs n2/3 (6)

efinimos el parámetro de excitación estelar y el observado:

U∗ = (3 NLyc
4 π βB

)1/3; Uobs = Rs n2/3
e (7)

Entonces, comparamos fotones emitidos versus consumidos:

- U∗ = Uobs =⇒ la RHII está limitada por ionización.
- U∗ > Uobs =⇒ la RHII puede estar limitada por densidad. No hay más
HI para ionizar o hay polvo absorbiendo.
- U∗ < Uobs =⇒ se necesitan más fotones, hay estrellas no detectadas.
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Frente de ionización: FI

La RHII está delimitada por un frente de ionización (FI), donde el
grado de ionización pasa de cerca de 1 a casi 0.
El tamaño l de esta región de transición es muy chica, del orden del
camino libre medio de un fotón ionizante.
la RHII es ópticamente delgada para los fotones ionizantes , y τ >> 1
en su borde. Toda la opacidad se encuentra en una fina cáscara en el
borde de la región.
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HELIO
es el elemento más abundante después del H, He/H ∼ 0.1

Por mas que el He sea menos abundante, dado que su sección eficaz
es mayor a su frec. de ionización, los fotones ionizantes con h ν ≥ h ν2
van a ionizar He antes que H
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Helio

- EL radio de la esfera de He ionizado puede estimarse (sin considerar H)
considerando eq. de ionización:

RHe = ( 3 NLyc(He)
4 π (1 + y) y n2 βB(He))1/3 (8)

- se considera que todo el He está ionizado dentro de ese radio.

- y es la abundancia de He relativa al H (y ∼ 0,1):

ne nHe = (n + y n) n y = (1 + y) y n2

-NLyc(He): Nro de fotones capaces de ionizar He

- Al considerar He, el Rs(H) es un poco más chico, ya que hay fotones
absorbidos por el He.
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Helio
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HELIO

La estructura de ionización en la nebulosa va a depender de la abundancia
de H, de He, y del TE de la estrella.

Estrellas ”fŕıas” (T∗ < 40000 K, > O6):
- tienen muchos fotones entre h ν1 < h ν < h ν2 capaces de ionizar H
pero pocos con h ν ≥ h ν2 capaces de ionizar He.
- se forma una zona central de He+ rodeada de una de H+.
- la recombinación del He puede generar fotones que ionicen H
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Helio

Estrellas calientes (T∗ = 40000 − 100000 K, < O6):
- Tienen más fotones capaces de ionizar He, los cuales ionizan H y He.
- El campo de radiación difusa es más complicado: las
recombinaciones al nivel fundamental del He produce fotones capaces
de ionizar He y H. Recombinaciones de He a niveles más altos pueden
generar fotones que ionicen H.

- Para estrellas más calientes la región de He ionizado se aproxima a
la de HII.
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Helio
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Helio

Estrellas muy calientes (T∗ ≥ 100000 K): - estrellas centrales de
nebulosas planetarias y estrellas Wolf-Rayet (WR).
- se forma una zona interna con He++.
- Al recombinarse emite fotones que pueden ionizar H
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Ionización de elementos pesados

Los elementos a considerar son los que tienen abundancias
(X/H)∼ 10−3 − 10−4: C, N, O, S, Ne, Fe, y Si.
Considerando para dos estados de ionización sucesivos: r a r+1 del
elemento X, la eq. de equilibrio de ionización y la relación de las
densidades de todos los posibles iones de X:

es posible determinar la ionización en cada punto de la nebulosa.
estos metales son poco abundantes
=⇒ la absorción que producen es baja y no modifican el campo de
radiación en nebulosas con densidades bajas
=⇒ el H es la principal fuente de electrones en la nebulosa, seguido
por el He. En RHII t́ıpicas, la densidad electrónica ne está
principalmente acoplada a la densidad de H+He
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Ionización de elementos pesados

Como en el caso de H y He: estructuras tipo cáscaras con las especies más
ionizadas en la parte interna.
Transiciones graduales, salvo en el borde de la RHII.

24 / 53



Ionización de elementos pesados

Elemento IP(I)(eV) IP(II)(eV) Centro Borde
C 11.26 24.4 CIII CII
O 13.60 35.1 OIII OII
N 14.50 29.6 NIII NII
Ne 21.6 41.0 NeIII
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Polvo interestelar

El polvo tiene efectos importantes en el eq. de ionización y en la
estructura de la nebulosa.
Absorben fotones UV =⇒ contribuyen a la opacidad

Cuando un grano de polvo absorbe un fotón, su temp se eleva a
T≥ 50 K =⇒ emite radiación en el continuo del IR, que escapa de la
nebulosa =⇒ ”destruyen” los fotones ionizantes, cambiando asi el eq
de ionización y la estructura de la nebulosa.
El tamaño de la RHII disminuye
A la vez, el campo de radiación de estrellas muy calientes puede
foto-evaporar los granos de polvo. Es muy dif́ıcil introducir polvo en
los modelos de nebulosas
También produce cambios en las abundancias de metales (”depletion-
photoevaporation”)
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Polvo interestelar

Sin polvo: ec (6)

NLyc = 4 π
3 R3

s n2 βB

Con polvo: absorción de fotones ionizantes

NLyc e−τd = 4 π
3 R3

S,Dust n2 βB

=⇒ RS,Dust = Rs e−τd /3

τd = nd σd Rs ,

σd = 10−21 cm2
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Regiones HII ”reales”

el MIE no es homogéneo
las estrellas masivas no suelen estar aisladas
las estrellas tienen movimientos propios
=⇒ las RHII no son esféricas
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Regiones HII ”reales”

Centre of the Orion Nebula (M42). This picture is a mosaic combining 45
images taken by the Hubble Space Telescope. [OIII]: azul. [Hα]: verde.
[NII]: rojo.
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Regiones HII ”reales”
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Regiones HII ”reales”
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Regiones de gas ionizado

Las RHII pueden ser:
RHII clásicas: ionizadas por estrellas O
Nebulosas planetarias: es la envoltura expulsada durante la fase de
rama asintótica gigante que atraviesan las estrellas de masa
intermedia (1.5 a 8 masas solares), en los últimos momentos de sus
vidas. Es ionizado por el remanente estelar caliente. Sus tamaños son
mucho menores.
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(2) Equilibrio térmico de RHII

La temperatura de la RHII resulta del equilibrio entre procesos de
calentamiento y enfriamiento del gas.

CALENTAMIENTO:
* Por foto-ionización: la enerǵıa extra que se lleva el electrón pasa a
enerǵıa cinética. Estos electrones chocan rápidamente con otros.

ENFRIAMIENTO:
* Por ĺıneas de recombinación del H
* Por ĺıneas de emisión excitadas colisionalmente
* Por emisión de radiación libre-libre
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Calentamiento

La foto-ionización eyecta un electrón que se lleva enerǵıa en forma de
enerǵıa cinética:

1
2mev2 = h(ν − ν0)

Esta enerǵıa es compartida rápidamente mediante colisiones elásticas −→
distribución Maxwelliana de velocidades y

h(ν − ν0) = kT

La tasa de calentamiento por ionización es
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Considerando eq. de ionización, teńıamos:

entonces:

el cociente de las integrales es la enerǵıa térmica media de los e−:

Notar que depende del coeficiente de recombinación!
Tinit es la temperatura electrónica inicial. Si la estrella central tiene una
T∗ y emite como cuerpo negro =⇒Tinit ∼ T∗ es un ĺımite razonable para
la temperatura inicial de la nebulosa.
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Equilibrio térmico de RHII: Enfriamiento

ENFRIAMIENTO: por recombinación, por ĺıneas de emisión por
colisión de iones excitados y por radiación libre-libre.

∗ Por recombinación:

- cada electrón que se recombina se lleva < E >= 1
2 m v2

- La sección eficaz de recombinación es mayor para electrones con
velocidad menor ∼ v−2

- quedan los electrones con mayor velocidad =⇒ la Te aumenta!!!! y
puede ser mayor a T∗!!

- por otro lado las ĺıneas de recomb. son muy estrechas −→ la
cantidad de enerǵıa que se emite es poca

- las Te observadas son del orden de 5000-10000 K =⇒ bastante
menores que T∗ (> 30000 K) =⇒ debe haber otros mecanismos
más eficientes de enfriamiento
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Ĺıneas de recombinación del H
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Imagen Hα de la Galaxia M51
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∗ Por ĺıneas de emisión excitadas colisionalmente

- Los electrones colisionan con átomos o iones dentro del gas =⇒ se
excitan =⇒ vuelven a su estado fundamental emitiendo un fotón que
escapa de la nube =⇒ la nube se enfŕıa

- Es un proceso de enfriamiento muy eficiente, a pesar de que la
abundancia de metales es chica debido a:

* Los iones como el O+, O++, N+, tienen niveles de enerǵıa, de
estructura fina del nivel fundamental, que están solo ∼1 eV por arriba
del nivel fundamental =⇒ fáciles de excitar colisionalmente ya que la
enerǵıa térmica, kTe , de los electrones es tmb del orden de 1 eV para
T = 104 K. =⇒ la excitación de estos metales por colisión con e− es
muy eficiente. El H o He en cambio necesitan ∼ 10eV.
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Espectro óptico de una RHII
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Enfriamiento - Densidad cŕıtica
Este mecanismo es muy eficiente PERO:

El enfriamiento se produce si un electrón colisiona con un ión =⇒ lo
excita =⇒ se desexcita RADIATIVAMENTE. Si se desexcita
colisionalmente el cambio de enerǵıa neto es cero.
Se convierte enerǵıa cinética en fotones que escapan.
Es el mecanismo de enfriamiento dominante en RHII.
Depende fuertemente de la metalicidad de la nebulosa.
Para metalicidad solar, puede bajar la temperatura de 32000 K a 7000
K.
Si la metalicidad baja =⇒ Te sube.
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Procesos radiativos y colisionales
Consideramos dos niveles de enerǵıa:

Si no hay radiación de fondo =⇒ nlClu = nu(Cul + Aul)
definimos :
γul , γlu[cm3s−1]: coeficientes de la tasa de colisiones

Cul = nγul , Clu = nγlu
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Densidad cŕıtica
Definimos DENSIDAD CRITICA a la densidad para la cual:
tasa de desexcitación colisional = tasa de desexcitación radiativa
Aul = ncr γul

ncr = Aul
γul

ncr
n = Aul

nγul
= Aul

Cul
=⇒ nu

nl
=

gu
gl

e−Eul /kT

1+ ncr
n

Vemos dos casos ĺımites:
1 n >> ncr (Cul >> Aul), dominan las colisiones y nu

nl
= gl

gu
e−Eul /kT

2 n << ncr (Cul << Aul), dominan las radiaciones y
nu
nl

= n
ncr

gl
gu

e−Eul /kT ∝ n

45 / 53



Densidad cŕıtica

La intensidad de la ĺınea es máxima para densidades cercanas a la cŕıtica:
para densidades menores a la cŕıtica, la tasa de emisión colisional es baja
debido a la baja probabilidad de excitaciones colisionales, y la tasa de
emisión espontánea también es baja debido a la baja población de los
estados excitados. Para densidades mayores a la cŕıtica, la tasa de emisión
colisional es alta debido a la alta probabilidad de excitaciones colisionales
pero la tasa de emisión espontánea es relativamente baja
=⇒ El máximo enfriamiento dado por una ĺınea excitada
colisionalmente se da para n (ne) cercanos o iguales a la ncrit y se
hace muy poco efectivo para densidades mayores.
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Temperatura electrónica a partir de ĺıneas prohibidas
Los cocientes de ĺıneas ópticas pueden usarse como termostatos:
para excitar un electrón a los niveles más altos se necesita de e− libres más
energéticos (más calientes) que para llevarlos a un nivel menor
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Temperatura electrónica a partir de ĺıneas prohibidas

=⇒ el cociente de las intensidades de estas ĺıneas da directamente la
temperatura a la que se encuentra el plasma en la nebulosa (se supone
nebulosa isotérmica). Se utilizan dos ĺıneas con E de excitación bien
diferentes.

Va a medir la Te de las regiones donde haya OIII o NII y para que lo haya
se necesita una temperatura alta.
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Densidad electrónica a partir de ĺıneas prohibidas

Consideremos un sistema de 3 niveles.

Queremos medir ne sin que dependa de Te −→
Usamos ĺıneas tales que:
* hν21 ∼ hν31 >> hν32
* las densidades cŕıticas son muy diferentes (entre 3-1 y 2-1)
* A32 −→ 0
por ej. OII, SII

Las ĺıneas excitadas colisionalmente suelen ser ópticamente delgadas −→
la intensidad ∼ emisividad:

I31
I21

= n3A31hν31
n2A21hν21

∼ n3A31
n2A21

49 / 53



Si n << ncr :
* la desexcitación es solo radiativa
* C23 −→ 0
* En equilibrio: n1C12 = n2A21 y n1C13 = n3A31

I31
I21

= n3A31
n2A21

=⇒ I31
I21

= n1C13
n1C12

= γ13
γ12

= Ω13 g2
Ω12 g1

Clu = nγlu y γlu = Ωlu/gl

Ω: sección eficaz de colisión

Si n >> ncr :
* domina la desexcitación colisional
* la población de los niveles sigue Boltzman: n3

n2
= g3

g2
e−E32/kT ∼ g3

g2
ya

que E32 << kT
I31
I21

= n3A31
n2A21

=⇒ I31
I21

= g3A31
g2A21
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Usando los valores para la ĺınea de [OII]:
* Ω12 = 0,88; Ω13 = 0,59
* A21 = 4,2 × 10−5 s−1, A31 = 1,8 × 10−4 s−1

* g = 2J + 1
* =⇒
I21
I31

∼ 1,5 para ne << ncr
I21
I31

= 0,35 para ne >> ncr

* un cálculo completo usando los 3 niveles da la forma exacta de la curva
* el nivel 2 tiene ncrit mas alta que el nivel 3, por eso su densidad decrece
mas rápido
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Abundancias

La intensidad de algunas ĺıneas prohibidas de un determinado ión + Te +
ne =⇒ permite determinar abundancias de ese ión respecto al H.

Por ejemplo:

f (Te) es la fracción de iones O2+ capaces de emitir a λ4959 y
I(λ4959)/I(Hβ) es el cociente de intensidades de esas ĺıneas.

Se mide la intensidad de todas las ĺıneas prohibidas de todos los estados
iónicos de un elemento (por ej. O, O+, O2+) =⇒ se suman las
abundancias obtenidas y se obtiene la abundancia total respecto al H.
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RESUMEN
Son regiones creadas por fotones UV radiados por estrellas O, que
ionizan y calientan el gas.
Ionización – Recombinación. El balance determina el GRADO DE
IONIZACIÓN.
La enerǵıa en exceso de la ionización queda como enerǵıa cinética del
electrón liberado.
La fotoionización calienta el gas de la nebulosa
los electrones libres están termalizados −→ distribución Maxwelliana
de velocidades.
la teoŕıa de Strömgren describe las caracteŕısticas de un nebulosa
compuesta sólo de hidrógeno
el He juega un rol importante en la emisión real de la nebulosa
el polvo absorbe fotones, disminuyendo el tamaño de la RHII
recombinación y excitación colisional enfŕıan la nebulosa
estos procesos de enfriamiento producen ĺıneas de emisión
estas ĺıneas se usan para caracterizar las regiones HII: temperatura,
densidad, abundancias.
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