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Abstract

The study of the radial distribution of chemical abundances in galaxies serves
as a tracer of their dynamic and star formation history. There are a large num-
ber of works in literature concerning metallic gradients in the Milky Way and
other galaxies. However, there are just few ones devoted to the study of helium
distribution. The biggest fraction of this element, the second most abundant in
the Universe, was formed during primordial nucleosynthesis and continues to
be produced in stars of all masses. This makes determining a helium gradient
not a simple task.

In this Master’s thesis, to be able to study the radial distribution of helium in
the Milky Way, we have worked with 37 spectra of 23 HII regions, covering a
range of Galactocentric distance between 5 and 17 Kpc. The spectra sample
has been obtained with three spectrographs: UVES from VLT, OSIRIS from
GTC and MagE from The Clay Telescope. The analysed spectral ranges we-
re 3100A-10400 A for UVES, 3640A-7870A for OSIRIS and 3100A-10000A in
the case of MagE. The spectral resolution and coverage allowed us to detect
several Hel recombination lines in each spectrum.

Recombination lines are produced through the cascade transitions to the base
level after the recombination between a free electron and an ion. The emission
line ratios of recombination lines depend slightly on the nebulae physical con-
ditions as electron temperature and density. Therefore, they can be used to
obtain precise ratios of He abundance, at least in first approach.

Due to its atomic configuration, HeI has two spin states: singlet (S=0) and
triplet (S=1). Unlike the singlet state, orthohelium has a metastable level 23S,
which makes some triplet lines sensitive to collisional processes and radiation
transfer effects. An ion can maintain an electron in a metastable level the
enough time to experience a collision or absorb a photon before to decay to
the base level.
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To analyse these non-recombination effects, the He™ abundance was determi-
ned with each detected Hel line. For this purpose, PyNeb (Luridiana et al.,
2015), a software based on Python, was used. PyNeb task for Het /H™ cal-
culations includes the effective recombination coefficients calculated by Porter
et al. (2013) which contain corrections for collisional effects.

From all lines, triplets A\3889 and A7065 were the most affected by non-recombination
processes: determinations of He™ /HT were rather discordant with the average
value of singlet lines in all the sample. Moreover, A3889 is also blended with

the hydrogen line H8. Due to these factors, A3889 and A7065 were omitted in

the general analysis. A7281 and 9464 were also discarded due to affectations
related with self-absorption and sky blending.

In most cases, the average He™ abundance obtained with triplet lines was hig-
her than the average abundance calculated with singlet lines, less affected by
non-recombination mechanisms.

Once the average He' abundance based on singlet and triplet lines was es-
timated, four Ionisation Correction Factors (ICF) were used to calculate the
contribution of neutral helium on the total abundance. The He? abundance
can not be determined from the spectrum and its estimation is limited to an
ICF or computational models. We used ICFs based on similarities between
ionisation potentials of sulfur and/or oxygen and helium. It is assumed that
0"/0 > He’/H™ > ST/S. ICFs based only on the ionisation state of sulfur
show lower estimates than those that take into account the ionisation state of
oxygen.

To determine the He/H ratio is also necessary the estimation of He**. Howe-
ver, due to the small amount of photons with energy > 54.4 eV in the typical
conditions of HII regions, its presence is mostly negligible. In fact, it was found
only in two regions: NGC 6888 and G2.4+1.4.

We only considered nebulae with ICF values lower or equal to 1.2 for the deter-
mination of the radial distribution of helium in the Galaxy. The threshold was
chosen with the aim of reduce, as far as possible, uncertainties introduced by
the ICF, but maintaining a suitable number of points for the linear fit. Nebulae
associated with Wolf-Rayet or evolved O stars from Esteban et al. (2016) and
Esteban et al. (2017) were discarded in the adjustment due to their helium
overabundance.
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Finally, the resulting radial distribution of helium based on singlets has a ne-
gative slope with all the used ICF. In the case of determinations based on
triplets, the obtained slope depends on the used ICF: those based on the io-
nisation state of oxygen present negative slopes while those exclusively based
on the sulfur’s ionisation state present positive slopes. A radial distribution of
helium was calculated using the mean ICF value obtained with the different
used models of ICF and the He™ mean abundance calculated exclusively with
singlet lines, less affected by non-recombination processes. In this case, the slo-
pe obtained was also negative. Nevertheless, in all cases, the slopes and their
uncertainties are consistent with a flat distribution.



Capitulo 1

Introduccién y objetivos

El estudio de la evoluciéon quimica en la Via Lactea permite inferir informa-
cién sobre su evolucién en la formacion, nucleosintesis y dindmica estelar. La
determinacion de gradientes quimicos en la Galaxia ha sido llevada a cabo por
diversos grupos de investigacién (Talent & Dufour (1979), Shaver et al. (1983),
Esteban et al. (2005), Esteban & Garcia-Rojas (2018)), sin embargo, el cono-
cimiento que se tiene atn permanece incompleto. A pesar de ser el segundo
elemento mas abundante en el universo, hay pocos articulos que traten la dis-
tribucién radial de helio en la galaxia (Peimbert et al. (1978), Shaver et al.
(1983), Gummersbach et al. (1998)). El trabajo de Fernandez-Martin et al.
(2017), uno de los més recientes que se dedican al tema, no ha encontrado un
gradiente evidente de este elemento. Monreal-Ibero et al. (2013) en un estudio
del mismo dmbito, pero en la galaxia NGC 5253, ha llegado conclusiones simi-
lares.

La mayor parte del helio fue creado durante la nucleosintesis primordial, por
ello, a diferencia de otros elementos més pesados, el cambio de abundancias de
helio entre dos generaciones de estrellas es mas tenue. La obtencién del gra-
diente de helio contiene la dificultad intrinseca de la continua produccién de
este elemento en las estrellas de casi cualquier masa, aunado a la gran canti-
dad de variables que condicionan el célculo del cociente He/H a partir de los
espectros observados.

Desde mediados del siglo XX, la busqueda del helio primordial ha llevado a
los cientificos a desarrollar estudios dedicados exclusivamente a este elemento.
Se busca conocer los mecanismos fisicos que afectan la determinacién de su
abundancia a partir de la observacién de nebulosas ionizadas, como las regio-
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nes HII. Estas regiones de formacién estelar son enriquecidas con elementos
pesados tras la expulsion del material procesado por las estrellas, generacion
tras generacion.

El objetivo fundamental de este trabajo de fin de Master es el estudio de la
distribucién radial de helio en la Galaxia. Esto se determinara con 37 espectros
de una muestra de 23 nebulosas ionizadas distribuidas a diferentes distancias
galactocéntricas. El rango espectral y la resolucion de los espectros usados
ha permitido observar una cantidad apreciable de lineas de recombinacién de
Hel, 6ptimas para el cdlculo de su abundancia. Se busca, ademds, explorar
la dependencia que tiene la distribuciéon radial de helio con las lineas usadas
para la determinacién de la abundancia de He™ y los factores de correccién por
ionizacién (ICFs) usados. Esto permite analizar los procesos fisicos presentes
en la nebulosas que condicionan la determinacién de He/H.



Capitulo 2

Determinacion de la
abundancia de He

Las regiones HII reciben su nombre debido a la gran cantidad de hidrégeno
ionizado que contienen (denotado como HII). Estas nubes de forma difusa, son
lugares de formacion estelar. Las estrellas jovenes de tipo O 6 B presentes son
capaces de fotoionizar el gas que las circunda. El grado de ionizacién del gas
dependera de la tasa de emisién de fotones con energia mayor o igual al poten-
cial de ionizacion de los elementos quimicos que componen el gas, ademas de
las condiciones de densidad y temperatura electronica. No todas las regiones
HIT estdn compuestas por los mismos elementos. La composicién quimica estd
relacionada a su historia de formacion estelar.

Los elementos ligeros (con nimero atémico menor a 6) estan presentes préctica-
mente desde el inicio del Universo (Cepa, 2007), siendo el hidrégeno el elemento
mas abundante, seguido del helio. Los demés elementos han sido formados a
través de procesos de nucleosintesis estelar, captura de neutrones y reacciones
de espalacion de rayos cosmicos. Después de la nucleosintesis primordial, la
mayor fuente de formacion del helio es la nucleosintesis estelar. A través de
este proceso, las estrellas fusionan hidrégeno en helio y emiten el excedente de
energia. Este proceso se consigue a través de la cadena protén-protén (P-P) o
el ciclo carbono-nitrégeno-oxigeno (CNO). El primer mecanismo es la princi-
pal fuente de energia de las estrellas con masas menores de 1.5 masas solares,
mientras que el ciclo CNO es la principal fuente de energia en las estrellas mas
masivas (Karttunen et al., 2007). La tasa de reaccién de hidrégeno en helio
depende de la masa estelar, siendo las estrellas mas masivas las que producen
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helio a mayor ritmo. Los cuerpos estelares que se encuentran transmutando
hidrégeno en helio estan en la secuencia principal del diagrama Hertzsprung-
Russel (HR).

Cada estrella, de acuerdo a su masa, evolucionard de manera distinta tras ago-
tar la reserva de hidrégeno para fusionar. Aquellas con masas superiores a 0.26
masas solares (Karttunen et al., 2007) alcanzardn la temperatura suficiente
para formar elementos mas pesados a partir del helio.

Cuando el helio se agota en el nucleo, las estrellas de masa intermedia 0.8 Mg <
M < 8 Mg (Karttunen et al., 2007) no alcanzan la temperatura suficiente para
fusionar elementos més pesados, por lo que comienza una etapa de inestabi-
lidad con fusiones alternadas de hidrégeno y helio en las capas periféricas al
ntcleo. En esta etapa, los elementos de las capas externas de las estrellas son
expulsados, tras continuas pulsaciones estelares, formando nebulosas planeta-
rias y enriqueciendo el gas del medio interestelar con nuevos elementos. Por su
parte, las estrellas de mas de 8 masas solares pueden fusionar elementos mas
pesados que el helio, hasta el ®®Fe, momento en el cual el nicleo colapsa y da
lugar a una explosion de supernova.

En cualquiera de los casos, al concluir su existencia, las estrellas liberan al
medio interestelar gas enriquecido con elementos més pesados que los que ori-
ginalmente las formaron. Asi, generacion tras generacién, los componentes del
medio interestelar va cambiando. Este material expulsado por las estrellas al
morir es reciclado en la formaciéon de nuevas generaciones estelares dentro de
las regiones HII.

En estas regiones es comun la existencia de Het y He" en distintas zonas de
ionizacién, incluso es posible que exista helio totalmente ionizado. Por ello es
necesaria la estimacion de cada componente en particular. Las lineas de emi-
sién del espectro de las regiones ionizadas esta determinada por la abundancia
de los elementos que contiene, la temperatura y la densidad electrénica. En
el espectro de cada nebulosa ionizada, son caracteristicas las lineas de recom-
binacién y las lineas de excitaciéon colisional. Las primeras provienen de las
transiciones en cascada de los electrones tras la recombinacién con un atomo,
mientras que las segundas provienen de la excitacion de un ion al absorber
energia cinética de un electrén libre que lo colisiona. Debido a la configuracién
de los niveles de energia del &tomo de helio, las emisiones en el rango visible son
fundamentalmente de recombinacién, aunque como se discutird més adelante,
no estan exentas de contribuciones colisionales.
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2.1. Equilibrio de ionizaciéon y térmico

El equilibrio de ionizacién en cada punto de la nebulosa se determina por el
balance entre las ionizaciones y las recombinaciones de los elementos que la
componen. Cuando un fotén con una energia mayor o igual a la de umbral de
un ion es absorbido, se produce una fotoionizacion, liberando un electrén al
medio. Las estrellas masivas inmersas en las nebulosas son fuentes de fotones
ionizantes, asi como otros iones que, al recombinarse, emiten radiacién sufi-
cientemente energética (lo que se denomina radiacién difusa). Los electrones
liberados por las fotoionizaciones colisionan con otros iones y entre si, alcanzan-
do el equilibrio mediante una distribucién maxwelliana de velocidades. Estos
electrones, a su vez, son recapturados por los iones presentes para producir
recombinaciones.

Siguiendo el formalismo de Osterbrock & Ferland (2006), para una nebulosa
compuesta exclusivamente de hidrégeno, este equilibrio estaria descrito me-
diante la ecuacién (2.1).

o0
n (HO) / 425” ay (HO) dv = npnea (HO, T) [cm_ss_l] . (2.1)
Yo

En el lado izquierdo de (2.1), % representa el nimero de fotones, de frecuen-
cia v, emitidos por unidad de drea y tiempo por una fuente de radiacién. Por
su parte, a, (Ho), es la seccion transversal de ionizacién del hidrégeno. Esta
funcién, que describe qué tan probable es la ionizacién del &tomo con un fotén
de determinada energia, es méaxima en la energia de umbral y decrece con el
aumento de la frecuencia, siendo cero en valores menores a la energia de um-
bral. Por lo tanto, 47,;5” ay (HO) representa la cantidad de fotoionizaciones que
un fotén de frecuencia v genera. La integral suma las aportaciones de todos
los fotones presentes desde la frecuencia v (correspondiente a la energia de
umbral). Por lo tanto, el lado izquierdo, ya multiplicado por la densidad de
hidrégeno presente, representa la cantidad de fotoionizaciones por unidad de

tiempo y de volumen.

En el lado derecho de (2.1), « (HO, T) es el coeficiente de recombinacién. Este
describe qué tan probable es que un electrén se recombine a cualquiera de los
niveles de energia del hidrogeno. La energia cinética de los electrones depende
de su velocidad promedio, que al estar termalizada, viene definida por una tem-
peratura caracteristica. Asi, a tiene una dependencia con dicha temperatura.
Por lo tanto, el lado derecho de (2.1) es la cantidad de recombinaciones por
unidad de volumen y de tiempo.
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Ahora bien, una buena aproximacién es suponer que los fotones ionizantes no
pueden escapar de la nebulosa, sino que son reabsorbidos por el gas. Este es
el llamado caso “B”, ideal para regiones épticamente gruesas. Las recapturas
al nivel base es fuente de fotones ionizantes, por lo tanto, la ecuacién (2.1) se
transforma en la ecuacién (2.2).

v

0 o0 47TJ1, 0 0 _3 1
n(H )/ TGV (H )dV = NpneQp (H 7T> [Cm S ] s (22)

0

donde ap (HO, T) es el coeficiente de recombinacién a todos los niveles, menos
al base.

Si ademaés del hidrégeno, se toma en consideracién la presencia del segundo
elemento mas abundante en el universo: el helio, la ecuacién (2.2) deberd ser
modificada. Este elemento tiene dos electrones, lo que genera estados singlete y
triplete, de acuerdo a su configuracién de espin (S=0 para singlete y S=1 para
triplete). La energia de umbral de ionizacién en el hidrégeno es de 13.6 eV,
mientras que en helio es de 24.6 eV. Por lo cual, dependiendo de la distribuciéon
de energia de los fotones emitidos por la fuente de radiacién, se pueden tener
distintas zonas de ionizacién. Si la mayoria de los fotones emitidos por una es-
trella tienen energias mayores a 13.6 eV y menores a 24.6 eV, con una cantidad
pequetia de fotones con energia mayor a 24.6 eV, se tendra una zona interna de
helio e hidrégeno ionizado y una externa con helio neutro e hidrégeno ionizado.
Si la proporcién de fotones de energias mayores a 24.6 eV es alta, se tendrian
las dos zonas de ionizacién empatadas. Esto se ejemplifica en la figura 2.1.

El hecho de que los fotones que son capaces de ionizar al helio también son
capaces de ionizar al hidrégeno, y que existen transiciones radiativas en los
niveles del helio, cuyos fotones son capaces de ionizar al hidrégeno, genera
que las ecuaciones de equilibrio de fotoionizacién entre ambos elementos estén
acopladas. En efecto, si definimos:

S (e, )
n (HO) Gy, (HO) +n (Heo) Gy, (Heo) ’

(2.3)

como la fraccién de fotones con hv > 24.6, que ionizan al hidrégeno, se tendra,
para el helio:

n (Heo) / 47;5” a, (Heo) dv+(1—y)n (He+) Ny (Heo, T)

2

=n (He") neaq (Heo, T) [em™?s71], (2.4)
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Figura 2.1: Ejemplo de posibles zonas de ionizacién alrededor de una fuente
de fotones. En la izquierda, los fotones ionizantes emitidos tienen energias 13.6
eV < hr < 24.6 eV con pocos fotones con energia hv > 24.6 eV (caso de una
estrella ionizante con T, 7y < 40000K). A la derecha las regiones de ionizacién
coinciden debido a la emisién de muchos fotones con hv > 24.6 eV (caso de
una estrella ionizante con T ¢y > 40000K).

donde ay = ap + a;. Siendo «a; el coeficiente de recombinacién al nivel base
del He".

En el caso del hidrégeno, hay que tomar en cuenta, ademas, ciertas transiciones
ligado-ligado del atomo del helio que producen fotones con hv > 13.6 eV. Si
se llama p a la fraccion de todas las recombinaciones a los estados excitados
del helio que dan lugar a fotones capaces de ionizar al hidrégeno (las recom-
binaciones al estado base estan ya consideradas en y), la ecuacién (2.2) queda
modificada como se muestra en (2.5).

oy [ And, 0 4 0
n(H)/V " a,,(H)dl/—i—yn(He )neal(He,T)

0
+pn (He+) NeQB (HeO,T) = NpNeap (HO,T) [Cm_3s_1] . (2.5)

Para la generalizacién de las ecuaciones de equilibrio de ionizacién-recombinacion,
considerando a todos los elementos presentes, es necesario seguir la légica plan-
teada en las ecuaciones (2.4) y (2.5). En cada una de las ecuaciones se deben
considerar las aportaciones de todas las nuevas fuentes de fotones ionizantes.

Cuando un electrén es liberado tras una fotoionizacién, este tiene una energia
cinética h (v — vp), donde hv es la energia del fotén causante de la ionizacién
y hig la energia de umbral de ionizacién. Esta energia es una “ganancia” a los
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electrones libres, que aportan su energia cinética. Por otro lado, la recombina-
cién electrénica representa una “pérdida”, pues la energia cinética es emitida
en forma de radiaciéon que escapa de la nebulosa. El balance entre la pérdida
y la ganancia configura la temperatura electrénica de la regién, una vez que
se alcanza el equilibrio. Ademds de la ganancia por ionizacién y la pérdida
por recombinacion, existen otros procesos fisicos importantes que contribuyen
a este equilibrio. La presencia de iones como O1, 02T y Nt cuyos niveles
de energia tienen potenciales de excitacion del orden de kT, facilita que las
colisiones entre estos iones y los electrones libres produzcan excitaciones se-
guidas de emisiones de radiacién. La aportacién de los efectos colisionales en
el espectro nebular es muy importante en la pérdida de energia o enfriamiento
de la regién. Otro efecto a considerar es la emisién de radiacién libre-libre que
resulta del proceso de frenado de una particula cargada al interaccionar con el
campo eléctrico de otra. Este efecto es importante en la emisién del continuo
en longitudes de onda largas.

La continua interaccién entre los diversos componentes del gas mediante los
procesos fisicos mencionados anteriormente, permite establecer las condiciones
de equilibrio estadistico entre los procesos que pueblan y despueblan los dis-
tintos niveles de energia. En general, para cada ion X, con grado de ionizacién
i, se tendra la ecuacién (2.6)

n (XH_I) XH_l T Z nu u,l + Ne Z Ny Gu, l
u>1 u#l

S At e S i (1) fem s, (26)

I>m l#m

donde A; , es el coeficiente de transicion de Einstein para los niveles I, m. Es-
te da la probabilidad de que un electréon pase de un nivel de energia a otro,
emitiendo un fotén. Por su parte, q;,, da cuenta de la probabilidad de cambio
de nivel por efectos colisionales, ya sea excitacién o desexcitacion.

2.2. Abundancias calculadas con lineas de re-
combinacién
Para los niveles energéticos donde las transiciones colisionales no son domi-

nantes, la dependencia del estado de las poblaciones con la temperatura no es
muy fuerte. Los coeficientes de emision de las lineas de recombinacion estaran
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dominadas por las transiciones radiativas. Tras considerar la cascada de tran-
siciones de un nivel n a otro interior n’, se puede demostrar que la emisividad
de las lineas de recombinacién tiene la forma de la ecuacién (2.7).

1 h nn’ —
Jnn (Xl): Z’ﬂ' Z Z nnLAnL,n’L’

L=0L'=L+1
h nn’ i ef i 3 _
= e (XT) afff (XU, T) [erg em 7). (2.7)

En general, la intensidad de una linea, serd la integral del coeficiente de emision
a lo largo de la linea de visién, como se muestra en la ecuacién (2.8).

I = /jlds = /nen (X g (T) ds. (2.8)

Para todas las lineas de recombinacién g; o« T~™, donde m =~ 1 (Osterbrock
& Ferland, 2006).

Asi, el cociente de intensidad de una linea de recombinacién con respecto de la
linea Hg del hidrégeno, es el pardmetro esencial para calcular la abundancia
del ion que da origen a la linea, como se muestra en (2.9)

n(HY)  Lsge (H) ey (X')

n (X)) LX) easen (H) (2.9)

2.3. Abundancia total de un elemento

La abundancia total de un elemento es la suma de las aportaciones de todos
sus estados de ionizacién, como se muestra en la ecuacién (2.10).

n(X)=> n(X) (2.10)

i

En el caso del helio, la abundancia total sera igual a la suma de las aportacio-
nes de He®, Het y He?t que existen en el interior de la nebulosa.

Las abundancias de Het y He?" se pueden calcular con la observacién de lineas
de recombinacién de estos iones en el espectro visible y la relacién (2.9). Debido
al alto potencial del ionizacién del He™ (54.4 eV), la abundancia de He?* en
regiones HII suele ser despreciable. El problema fundamental en el célculo
de la abundancia total del helio es la determinacién del He®. No se detectan
lineas de este elemento en el espectro visible, por lo que la determinacién de
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su abundancia requiere del uso de factores de correccién por ionizacién (ICF,
por sus siglas en inglés). De esta manera, la abundancia total de este elemento
serfa descrito con la ecuacién (2.11)

n (He)
n (H)

n (He+) +n (H62+)
n (H+)

= ICF (He") - (2.11)

Estos ICF suelen basarse en relaciones conocidas entre los potenciales de ioni-
zacion del elemento no observado y otros que si se pueden estudiar en el rango
espectral analizado o en modelos de fotoionizacién que se ajusten a las condi-
ciones fisicas de la nebulosa estudiada. En nebulosas planetarias, debido al alto
grado de ionizacién del gas, la contribucién del helio neutro a la abundancia
total puede llegar a ser despreciable. Sin embargo, no es asi en el caso general
de las regiones HII, por lo que, en la medida de lo posible, se debe estimar su
aportacion.



Capitulo 3

Metodologia

3.1. Muestra de regiones HII utilizada

Con la intencién de buscar un gradiente en la abundancia del helio en la Via
Lactea, se estudiaron 37 espectros correspondientes a 23 regiones HII. La de-
signacién, distancia galactocéntrica y datos sobre su observacién se presentan
en la tabla (3.1).

Los espectros fueron tomados con varios espectrografos: Ultraviolet Visual
Echelle Spectrograph (UVES), del Very Large Telescope (VLT) (montado en
el telescopio Kueyen UT2); Optical System for Imaging and low-Intermediate-
Resolution Integrated Spectroscopy (OSIRIS) del Gran Telescopio Canarias
(GTC) y Magellan Echellette (MagE) del Clay Telescope. Estos instrumentos
se encuentran localizados en los observatorios de Paranal, Chile; Roque de Los
Muchachos, Espana y Las Campanas, Chile; respectivamente. Los rangos espec-
trales cubiertos van desde 3100A-10400A en el caso de UVES; 3640A-7870A en
el caso de OSIRIS y 3100A-10000A para MagE. La figura 3.1 muestra la distri-
bucién de los objetos en la galaxia, cubriendo distancias galactocéntricas entre
los 5 y 17 kilopéarsec.

14
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Objeto Re (Kpc) Telescopio  Instrumento Referencia
NGC 3576 7.5 VLT UVES Garcia-Rojas et al. (2004)
Orién 8.4 VLT UVES Esteban et al. (2004)
S311 104 VLT UVES Garcia-Rojas et al. (2005)
M16 6.3 VLT UVES Garcia-Rojas et al. (2006)
M20 7.2 VLT UVES Garcia-Rojas et al. (2006)
NGC 3603 8.7 VLT UVES Garcia-Rojas et al. (2006)
M8 6.4 VLT UVES Garcia-Rojas et al. (2007)
M17 6.8 VLT UVES Garcia-Rojas et al. (2007)
NGC 7635 9.2 GTC OSIRIS Esteban et al. (2016)
NGC 6888 7.8 GTC OSIRIS Esteban et al. (2016)
G2.4+1.4 5.0 GTC OSIRIS Esteban et al. (2016)
G2.4+1.4 5.0 MTC MagE Esteban et al. (2016)
RCW52 8.2 MTC MagE Esteban et al. (2016)
RCW58 7.4 MTC MagE Esteban et al. (2016)
S308 9.0 MTC MagE Esteban et al. (2016)
NGC 2579 124 VLT UVES Esteban et al. (2013)
SH2-100 9.4 GTC OSIRIS Esteban et al. (2017)
SH2-128 12.5 GTC OSIRIS Esteban et al. (2017)
SH2-288 14.1 GTC OSIRIS Esteban et al. (2017)
SH2-127 14.2 GTC OSIRIS Esteban et al. (2017)
SH2-212 14.6 GTC OSIRIS Esteban et al. (2017)
SH2-83 15.3 GTC OSIRIS Esteban et al. (2017)
SH2-209 17.0 GTC OSIRIS Esteban et al. (2017)
SH2-298 11.9 VLT UVES Esteban et al. (2017)

Tabla 3.1: Lista de objetos y los instrumentos usados en su medicién, asi como
la referencia donde se describen las observaciones.
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90°

270°

Figura 3.1: Distribuciéon galactocéntrica de la muestra de regiones HII estudia-
da. La distancia desde el centro galactico se presenta en Kpc. El punto amarillo
indica la posicién del Sol (8 Kpc).
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3.2. Cdlculo del cociente He" /H*

Para la determinacion de la distribuciéon de la abundancia de helio en la gala-
xia es necesario, primeramente, calcular las abundancias iénicas de Het. Para
ello se pueden usar distintas lineas de recombinacién del Hel. La resolucién y
el rango espectral de la muestra ha permitido la deteccién de diversas lineas
provenientes de estados singlete y triplete. Con las intensidades de todas o al-
gunas de las lineas A3614, A3889, A3965, A4026, A\4121, A\4388, \4438, \4471,
AT13, 24922, A\5016, A5048, A\5876, A6678, A7065, A\7281 y A\9464, se deter-
miné la abundancia de He't, en cada nebulosa. En dicho calculo se us6 PyNeb
(Luridiana et al., 2015), un software basado en Python, dedicado al andlisis
de espectros nebulares. Este software calcula He™/H* basado en la ecuacién
(2.9). Se usaron los coeficientes de recombinacién efectivos calculados por Por-
ter et al. (2013), para las condiciones de temperatura y densidad electrénica
de la zona de alta ionizacién de cada nebulosa, indicadas en las referencias de
cada regién (ver tabla (3.1)).

3.2.1. Ejemplo: Nebulosa de Orion

A manera de ejemplo, se mostrard paso a paso la metodologia seguida en el
caso de la Nebulosa de Orién, siendo un caso analogo a los deméas objetos.

Para el calculo de la abundancia de He™, se realizé una simulacién Montecarlo,
donde se tomaron en cuenta las incertidumbres para la temperatura, densidad
e intensidad de linea, indicada en cada referencia. Esto se logré de la siguiente
manera: se simulé una distribucién normal con 100,000 puntos, para la intensi-
dad, temperatura y densidad, centrada en el valor reportado y con una anchura
igual a la incertidumbre asociada. Luego se calculé la abundancia para cada
una de las combinaciones de parametros. El valor de la abundancia iénica re-
portada es el que se obtiene con los valores centrales de los 3 parametros de
entrada y la incertidumbre asociada es la desviacion estandar de la distribucion
resultante.

Los valores obtenidos con cada una de las lineas se muestra en la tabla 3.2.
Cabe resaltar que las lineas con incertidumbres mayores al 40 % junto a las
afectadas por el reflejo o transferencia de carga en el CCD del detector, o con
problemas evidentes de contaminacion por lineas de cielo fueron descartadas.

La figura 3.2 muestra la abundancia obtenida para cada linea de recombinacién
detectada en la Nebulosa de Orién. La abundancia promedio calculada para
las lineas singletes y tripletes se muestra en una linea horizontal azul y roja,
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Nebulosa de Orién
T. = 8730 + 320K, n. = 8900 &+ 200cm 3

A(A) T(N/I(HB) Error 12+ log (He*/H') Error Configuracién

3614 0.493 0.034 10.94 0.03 Singlete
3889 15.03 0.451 11.09 0.01 Triplete
3965 0.954 0.002 10.92 0.01 Singlete
4121 0.221 0.009 11.03 0.01 Triplete
4388 0.542 0.001 10.93 0.01 Singlete
4438 0.071 0.006 10.93 0.03 Singlete
4471 4.523 0.045 10.95 0.01 Triplete
4713 0.685 0.007 11.08 0.01 Triplete
4922 1.222 0.012 10.95 0.01 Singlete
5016 2.306 0.023 10.89 0.01 Singlete
5876 14.44 0.432 10.98 0.01 Triplete
6678 3.848 0.230 10.96 0.02 Singlete
7065 7.398 0.517 11.29 0.01 Triplete
7281 0.597 0.047 10.84 0.02 Singlete
9464 0.091 0.013 10.88 0.06 Triplete

Tabla 3.2: Abundancia de Het obtenida con diferentes lineas de recombinacién
detectadas en la Nebulosa de Oridn.

respectivamente. Este promedio fue obtenido con las ecuaciones (3.1) y (3.2).

xX; 62
= Zz’ﬁ 1//€;, (3.1)
T — T 2 €2
o2 = 2t D) /E 2,1/22/“ (3.2)

donde T es la abundancia promedio de singletes o tripletes, x; es la abundancia
obtenida con una linea en particular y ¢; su error asociado. Por su parte, o es
la desviacion tipica de la media.

Tras el anédlisis de los 37 espectros, se determiné prescindir del uso de las lineas
de HeT A3889, A7065, A7281 y A\9464 debido a que sisteméticamente otorgaban
abundancias discordantes en la mayor parte de los objetos. La intensidad de
estas lineas estd comprometida por procesos de autoabsorcién, efectos colisio-
nales, superposicién (blending) y/o errores observacionales. Estos se discutirdn
en detalle en secciones posteriores. En el caso de la Nebulosa de Orién, ademas,
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Nebulosa de Orion
Promedio Singletes Promedio Tripletes

10.94 £0.01 10.99 &+ 0.04

Tabla 3.3: Abundancia de He' promedio en Orién. Valores en unidades de
12+log(He™ /H™T).

se prescindi6 de la linea A5016 debido a que presenta efectos de autoabsorcion
por la asimilacién de fotones desde el nivel 2'S a alta densidad (Esteban et al.,
2004). No se esperan grandes afectaciones de dicha linea en regiones menos
densas.

Considerando el resto de las lineas, en el caso de la Nebulosa de Orién, se
obtienen los valores finales presentados en la tabla 3.3.

4121
4438

1
N
<

3889
5016
6675
7281

11.4

T=8730 £320K
11.3 n, =8900 £200cm ~*

=
=
N

=
=
=

=
[
o

12+log(He " /H™)

10.9

10.8

®®e Singlets

®®e Triplets

10.7

3614
3965
4359
4922
5876
7 06 5
9454

Figura 3.2: Abundancia de He™ obtenida con diversas lineas de recombinacién.
Las lineas horizontales representan el promedio para los singletes y tripletes.
La banda de color indica la incertidumbre asociada. Los simbolos rojos repre-
sentan tripletes y los azules singletes. Las cruces fueron usados para las lineas
descartadas para la media (ver tabla 3.2).
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Nebulosa de Orién

ICF(He) Referencia He Singletes He Tripletes
1.02 £ 0.01 Peimbert et al. (1992) 10.95+£0.01 11.00+0.04
1.02 +0.01 Zhang & Liu (2003) 10.95+£0.01 11.00 &= 0.05
1.08 £0.04 Kunth & Sargent (1983) 10.97£0.02 11.02 £0.06
1.13+£0.06 Peimbert & Torres-Peimbert (1977) 10.99 +0.03 11.04 + 0.06

Tabla 3.4: Abundancia de He en la Nebulosa de Orién en unidades de
12+log(He/H).

3.3. Caélculo del cociente He/H

En el calculo de la abundancia total de helio se emplea la ecuacién (2.11). Se
determiné la contribucién de helio neutro en la abundancia total mendiante
los ICF presentados por Peimbert & Torres-Peimbert (1977) (3.6), Kunth &
Sargent (1983) (3.5), Peimbert & Torres-Peimbert (1977) (3.6) y Peimbert
et al. (1992) (3.3), que se basan en la similitud de los potenciales de ionizacién
del oxigeno, azufre y helio.

ICF (He) = 1 + ”(S;L(S;)(y) (3.3)

ICF (He) = = (82(2f+(>s++)’ (3.4)

ICF (He) = l1 —0.25- nn(g)) 71, (3.5)

ICF (He) = [1—0.35- nn((%:) ~0.65 "n(fs?] B : (3.6)

Las incertidumbres asociadas a cada una de las expresiones de los ICF fueron
determinados a partir de la propagacion de errores en las ecuaciones respecti-
vas. Por ende, el error asociado a la abundancia de helio total, serd la resultan-
te de propagar las incertidumbres asociadas al ICF, He' y He'™, en los casos
donde se encuentre.

3.3.1. Ejemplo: Nebulosa de Orién

En el caso de la Nebulosa de Orién, n (He'H') ~ 0. Las abundancias i6énicas
necesarias en los ICFs presentados anteriormente fueron tomadas de Esteban
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et al. (2004). Se prefirié usar las abundancias iénicas de oxigeno obtenidas a
partir de lineas de recombinacién. De esta manera se aminoran los efectos de
posibles inhomogeneidades de temperatura en el calculo de dichas abundancias.
Los resultados se presentan en la tabla 3.4.



Capitulo 4

Resultados Generales

En cada uno de los espectros, se siguié el procedimiento descrito en el capitulo

anterior para la determinacién del cociente He™ /HY . Los resultados se pre-
sentan en la tabla 4.1.

. _ Het Het

Objeto T (K) Tte (cm 3) (Singlete) (Triplete)
NGC 3576 6800 400  2800+£400 10.9240.01 11.0140.08
Orién 8730 £320 8900 +£200 10.94+0.01 10.99 +0.04
S311 9600 =+ 450 31080  10.904+0.01 10.90 £ 0.00
M16 8130 4+ 220 1120 £220 10.88£0.02 10.90 £0.02
M20 8200 £ 250 270 4+ 60 10.86 =0.01 10.84 +=0.04
NGC 3603 9600 £ 200 5150 £ 750 10.924+0.05 11.01£0.03
M8 8350 £ 120 1800+£350 10.834+0.02 10.83+0.01
M17 8200 =+ 150 470 4+£120 10.954+0.02 10.98 +0.02
NGC 7635-A1 8800 £+ 910 680+ 110 10.87£0.01 10.86 +0.04
NGC 7635-A2 8010 £ 500 150 £ 50 11.05 £0.06 10.99 £ 0.03
NGC 7635-A3 7670 £ 540 110 £ 60 10.99 £0.05 10.94 +0.04
NGC 7635-A4 8650 2400 21404290 10.83+0.04 10.83+0.01
NGC 7635-A5 8180 £ 470 220+ 130 10.95£0.04 10.96 +0.08
NGC 7635-A6 7990 =+ 450 100 £100 10.914+0.04 10.89£0.02
NGC 6888-A1 19040+1130 100+100 10.88+0.05 11.06+0.01
NGC 6888-A2 12650 4 400 310 £ 90 11.12+£0.03 11.13+£0.04

Tabla 4.1: Condiciones fisica y abundancia de He™ de la muestra de nebulosas.
Las unidades usadas son 12-+log(He™ /HT)

22



CAPITULO 4. RESULTADOS GENERALES 23
. He* He*
Objeto T (K) ne (em™) (Singlete) (Triplete)
NGC 6888-A3 9840 £ 590 250 £150 11.18£0.02 11.15£0.07
NGC 6888-A4 9280 £ 740 150 £ 90 11.17£0.05 11.21 £0.06
NGC 6888-A5 8940 £ 400 210+ 140 11.21£0.03 11.22+0.02
NGC 6888-A6 9060 £ 650 200£140 11.20£0.03 11.21£0.06
G2.4+1.4-A1 8520 £+ 600 130+50 10.v3+0.12 10.81+£0.04
G2.441.4-A2 8900 £ 380  1310£220 10.89+0.04 10.92+0.06
G2.4+1.4-A3 11260 + 1620 220 + 80 - 10.81 £ 0.09
G2.4+1.4-A4 10800 + 1270 120+ 70 10.87 £0.04 10.93 £0.02
G2.4+1.4-A5 8600 £ 750 120+ 60  10.83+£0.09 11.00+0.06
RCW52 7200 £ 420 280£150 10.85+£0.08 10.83£0.07
RCW58 6450 £ 220 100 £100 11.23+0.04 11.244+0.02
S308 15020 £1720 100 £100 11.214+0.04 11.20+0.02
NGC2579 9410 £+ 160 1360 £170 10.91+0.04 11.00+0.04
SH2-100 8140 £ 120 430 £210 10.97£0.03 10.99 £ 0.02
SH2-128 9960 + 320 480£90 10.92+0.02 10.96 +£0.02
SH2-288 9210 £+ 490 450 £230 10.79£0.02 10.79 £0.03
SH2-127 9610 £ 170 600 £100 10.80£0.02 10.82=£0.02
SH2-212 10890 £ 890 100£100 10.96 £0.02 11.01 £0.01
SH2-83 11490 4+ 490 300 £100 10.91+£0.02 10.97+£0.02
SH2-209 10710 £870  310+200 10.82+0.04 10.93 +0.02
SH2-298 11720 +£200 100+ 100 10.95+0.10 10.97+0.01

Tabla 4.1: Abundancia de He™ de la muestra de nebulosas. Las unidades usadas
son 12+log(Het /HT). (Continuacién).

Para la determinacién del cociente He/H, se tomaron en cuenta las aporta-
ciones de cada uno de los estados de ionizacién del helio presentes. De toda
la muestra usada, inicamente NGC 6888 y G2.4+1.4 mostraron presencia de
He?*. En estos casos, se consideré la abundancia de He?T /HT reportada en
los articulos de referencia (ver tabla 3.1).

La estimacién de la abundancia de helio neutro requirié de algunas considera-
ciones especiales: en el caso de los objetos SH2-100, SH2-128, SH2-288, SH2-127
y SH2-212, la abundancia total de azufre no habia sido determinada previamen-
te. Esta se calculd a partir de las abundancias iénicas publicadas por Esteban
et al. (2017) y el ICF de Stasiiiska (1978), mediante las ecuaciones (4.1) y (4.2).
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n (ST +n (ST
Z((;)) — ICF (S) - [ (8 T)lz;{+)(s )] , (4.1)
IR
ICF (S) = |1 - <1 - ”n((%))> : (4.2)

En los casos posibles, la abundancia de oxigeno adoptada para la determina-
cién de los ICFs ha sido la calculada con lineas de recombinacién. Como se
discutié anteriormente, el cociente de estas lineas es poco dependiente de la
temperatura electrénica y, por ende, a sus fluctuaciones o variaciones espacia-
les en la nebulosa. En aquellos casos donde no se han podido detectar lineas de
recombinacion del oxigeno, se han tomado los valores calculados con lineas de
excitacién colisional y t2 # 0 (Peimbert (1967), Peimbert & Costero (1969)).
El pardmetro t?> modela las fluctuaciones de temperatura de una regién con
respecto de la temperatura promedio. La adopcion de estos valores ha conside-
rado que las inhomogeneidades de temperatura pueden cambiar la abundancia
de oxigeno hasta en un factor 2 con respecto de los valores calculados a t2 = 0
(Peimbert & Costero, 1969).

Las abundancias totales de helio se presentan en las tablas 4.2 y 4.3, indicando
en cada caso, el ICF usado. En NGC 6888 y G2.4+1.4 no fue posible calcular
la abundancia total en algunas de sus aperturas ya que los espectros de esas
zonas no permitieron la determinacién directa de He?* /H* o de alguno de los
iones de azufre, necesarios en los ICF de Peimbert & Torres-Peimbert (1977),
Peimbert et al. (1992) y Zhang & Liu (2003).

Los valores promedio adoptados para la abundancia de todas las aperturas de
NGC 7635, NGC 6888 y G2.4+1.4 se muestran en la tablas 4.4 y 4.5.

4.1. Distribucién radial de He/H en la Via Lactea

La eleccion de ICF es determinante en el calculo de la abundancia del helio.
Cada uno de los que se mostraron en las ecuaciones (3.3), (3.4), (3.5) y (3.6)
tienen como base asunciones fisicas razonables, pero no siempre coincidentes.
En las figuras (4.1) y (4.2) se comparan los valores de ICF en objetos de la
muestra. Se han limitado las figuras para aquellos objetos con ICF < 1.2.
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Peimbert et al. Peimbert & Torres-Peimbert

1992 1977
Objeto He He He He
(Singlete) (Triplete) (Singlete) (Triplete)
NGC 3576 10.94 £0.02 11.02£0.08 10.994+0.04 11.074+0.04
Orion 10.95+£0.01 11.00£0.04 10.99+0.03 11.04+0.06
S311 10.96 £0.04 10.96 £0.02 11.07+0.08 11.08 £0.08
M16 10.96 £0.04 10.97£0.05 11.08+0.11 11.10£0.11
M20 10.93+£0.04 1091£0.06 11.07£0.11 11.05+0.11
NGC 3603 10.93 £0.05 11.01£0.03 10.94+0.06 11.0240.06
M8 10.86 £0.03 10.86£0.02 10.98+0.07 10.98 +0.07
M17 10.95+£0.02 10.99£0.02 10.98+0.03 11.01+0.03
NGC 7635-A1 11.10£0.32 11.09£0.35 11.234+0.51 11.214+0.51
NGC 7635-A2 11.06+0.07 11.00+£0.04 11.094+0.08 11.03+0.08
NGC 7635-A3 11.00£0.06 10.95+0.05 11.044+0.08 10.99 £+ 0.08
NGC 7635-A4 10.89 £0.09 10.89+0.07 11.014+0.15 11.01£0.15
NGC 7635-A5 11.05+0.12 11.056+£0.16 11.144+0.20 11.15£0.20
NGC 7635-A6 11.00£0.13 10.99+0.11 11.114+0.22 11.09+0.22
NGC 6888-A1 - - - —
NGC 6888-A2 - — — —
NGC 6888-A3 11.37+0.15 11.33+£0.20 11.46+0.21 11.42 +0.21
NGC 6888-A4 11.18+£0.06 11.22+£0.07 11.204+0.07 11.24 £0.07
NGC 6888-A5 11.22+0.03 11.23+0.03 11.244+0.04 11.25+0.04
NGC 6888-A6 11.21+0.04 11.22+0.07 11.23£0.05 11.24+0.05
G2.4+1.4-A1 — — — —
G2.4+1.4-A2 11.154+0.12 11.17+£0.14 11.15+0.11 11.17 £ 0.11
G2.4+1.4-A3 - — — -
G2.4+1.4-A4 — — — —
G2.4+1.4-A5 — — - —
RCW52 11.09+£0.27 11.06£0.26 11.24+0.45 11.224+0.45
RCW58 11.32£0.08 11.32£0.06 11.474+0.17 11.484+0.17
S308 11.23£0.06 11.22+0.04 11.234+0.08 11.23 £ 0.08
NGC 2579 10.92+£0.04 11.01£0.04 10.95+0.056 11.04+0.05
SH2-100 10.99+£0.04 11.02£0.03 11.00£0.05 11.03+0.05
SH2-128 10.97£0.03 11.00£0.03 11.02+0.04 11.05+0.04
SH2-288 10.86 £0.07 10.87£0.08 10.98+0.14 10.98+0.14

Tabla 4.2: Abundancia total de Helio en unidades de 12+log(He/H) para la
muestra de nebulosas, asumiendo los ICF de Peimbert et al. (1992) y Peimbert
& Torres-Peimbert (1977).
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Peimbert et al.

Peimbert & Torres-Peimbert

1992 1977
Objeto He He He He
(Singlete) (Triplete) (Singlete) (Triplete)

SH2-127 1087 £0.03 10.80+£0.03 11.02£007 11.04+0.07
SH2-212  11.00£0.06 11.05+0.05 11.07+£0.13 11.12+£0.13
SH2-83 10.924+0.03 10.99+0.03 10.93+0.03 11.004+0.03
SH2-209 10.88+0.10 10.99+0.07 10.92+0.14 11.03 £ 0.14
SH2-298 11.25+£0.21 11.27+0.12 11.25+0.19 11.28+£0.19
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Tabla 4.2: Abundancia total de Helio en unidades de 12+log(He/H) para la
muestra de nebulosas, asumiendo los ICF de Peimbert et al. (1992) y Peimbert
& Torres-Peimbert (1977).(Continuacién).

Objeto

Zhang & Liu
2003

He
(Singlete)

He
(Triplete)

Kunth & Sargent
1983

He
(Singlete)

He
(Triplete)

NGC 3576
Orién
S311
M16
M20

NGC 3603

M8

M17
NGC 7635-A1
NGC 7635-A2
NGC 7635-A3
NGC 7635-A4
NGC 7635-A5
NGC 7635-A6
NGC 6888-A1
NGC 6888-A2
NGC 6888-A3
NGC 6888-A4

10.94 £ 0.02
10.95 £ 0.01
10.96 £ 0.03
10.95 £ 0.04
10.92 £ 0.03
10.93 £ 0.05
10.86 £ 0.03
10.96 £ 0.03
11.10 £ 0.18
11.06 &= 0.06
11.00 £ 0.06
10.89 £ 0.08
11.056£0.10
11.01 £0.11

11.37£0.10
11.18 £ 0.06

11.03 £0.08
11.00 £ 0.05
10.97 £ 0.02
10.97 £ 0.04
10.90 £ 0.06
11.02 £ 0.03
10.86 £ 0.02
10.99 £ 0.02
11.09 £ 0.21
11.00 £ 0.04
10.95 £ 0.05
10.89 £ 0.06
11.06 £ 0.14
10.99 £ 0.09

11.34 £0.15
11.22 £0.07

10.96 £ 0.03
10.97 £0.02
10.98 + 0.04
10.97 £ 0.05
10.96 £ 0.05
10.93 £0.05
10.91 £ 0.04
10.97 £ 0.03
10.97 £ 0.10
11.07 £ 0.07
11.02 £ 0.07
10.92 £ 0.07
11.03 £0.10
10.99 £ 0.09

11.27 £ 0.06
11.19 £ 0.06

11.05 £ 0.03
11.02 £ 0.06
10.98 + 0.04
10.99 £ 0.05
10.94 £ 0.05
11.02 £0.05
10.91 £0.04
11.00 £ 0.03
10.96 £ 0.10
11.01 +£0.07
10.97 £ 0.07
10.91 £ 0.07
11.04 £0.10
10.97 £ 0.09

11.23 + 0.06
11.22 £ 0.06

Tabla 4.3: Abundancia total de Helio en unidades de 12+log(He/H) para la
muestra de nebulosas, asumiendo los ICF de Zhang & Liu (2003) y Kunth &

Sargent (1983).
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Zhang & Liu Kunth & Sargent
2003 1983
Objeto . He He . He .He
(Singlete) (Triplete) (Singlete) (Triplete)

NGC 6888-A5 11.224+0.03 11.23+0.03 11.23+0.04 11.24+0.04
NGC 6888-A6 11.21+£0.04 11.224+0.07 11.224+0.04 11.23+0.04
G2.4+1.4-A1 - - 10.86 £0.15 10.93 £0.15
G2.4+1.4-A2 11.29+£0.11 11.30+0.13 11.06+0.04 11.07+0.04

G2.4+1.4-A3 - - - -
G2.4+1.4-A4 — — 11.01 £0.13 11.05£0.13
G2.4+1.4-A5 — — 10.93 £0.16 11.08£0.16
RCW52 11.08£0.18 11.06£0.17 10.96+0.15 10.94+0.15
RCW58 11.324+0.07 11.33+£0.05 11.34+0.09 11.35+0.09
S308 11.23+£0.06 11.23+0.04 11.21+0.06 11.21+0.06
NGC 2579 10.92£0.04 11.02£0.04 10.93+0.04 11.02+0.04
SH2-100 11.00£0.05 11.03£0.03 10.98+0.04 11.01+0.04
SH2-128 10.97+£0.03 11.01£0.03 10.97+0.03 11.00 £ 0.03
SH2-288 10.86 £0.06 10.87 £0.07 10.87+0.06 10.88+0.06
SH2-127 10.87+£0.03 10.89£0.03 10.91+0.04 10.93+0.04
SH2-212 11.00£0.05 11.05£0.04 11.01 £0.07 11.07£0.07
SH2-83 10.93 £0.03 11.00£0.03 10.91+£0.02 10.98+0.02
SH2-209 10.89+£0.09 10.99 £0.07 10.86+0.08 10.97 £0.08
SH2-298 1126 £0.14 11.29£0.05 11.01£0.11 11.03+0.11

Tabla 4.3: Abundancia total de Helio en unidades de 12+log(He/H) para la
muestra de nebulosas, asumiendo los ICF de Zhang & Liu (2003) y Kunth &

Sargent (1983). (Continuacién).

Peimbert et al.

Peimbert & Torres-Peimbert

1992 1977
Objeto He Promedio He Promedio He Promedio He Promedio
(Singlete) (Triplete) (Singlete) (Triplete)
NGC 7635 11.00£0.06 10.964+0.05 11.06 £0.04 11.0240.03
NGC 6888 11.21+0.03 11.234+0.01 11.23£0.03  11.25+0.02
G2.4+14 11.15+0.12 11.17+0.14 11.154+0.11 11.17+0.13

Tabla 4.4: Abundancia total promedio de Helio en unidades de 12+log(He/H)
para los objetos con varias aperturas observadas, asumiendo los ICF de Peim-
bert et al. (1992) y Peimbert & Torres-Peimbert (1977).
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Zhang & Liu Kunth & Sargent
2003 1983
Objeto He Promedio He Promedio He Promedio He Promedio
(Singlete) (Triplete) (Singlete) (Triplete)

NGC 7635 10.99+0.06 10.96+0.05 11.00£0.05 10.97£0.04
NGC 6888 11.22+0.03 11.23+£0.02 11.224+0.02 11.234+0.01
G2.4+14 11.29+£0.11 11.30£0.13 11.024+0.06 11.02+0.07

Tabla 4.5: Abundancia total promedio de Helio en unidades de 12+log(He/H)
para los objetos con varias aperturas observadas, asumiendo los ICF de Zhang
& Liu (2003) y Kunth & Sargent (1983).

Puede observarse que el ICF de Peimbert & Torres-Peimbert (1977) otorga
valores mayores que el de Peimbert et al. (1992) en todos los casos. La dife-
rencia entre ambas estimaciones consiste en que el primero mide el grado de
ionizacién unicamente con azufre, mientras que el segundo considera ademads
el estado de ionizacién del oxigeno. La relacion entre ambas estimaciones del
grado de ionizacién no siempre es sencilla, siendo dependiente de la densidad
y temperatura electrénica. Los ICF de Peimbert et al. (1992) y Zhang & Liu
(2003) préacticamente proporcionan los mismos valores. Esto es debido a que la
cantidad de S3T en las regiones de la muestra es pequefia en casi todos los ca-
sos. La comparacién entre los ICF de Peimbert et al. (1992) y Kunth & Sargent
(1983) muestra de nuevo que los esquemas basados en el grado de ionizacién
del oxigeno proporcionan valores mayores que aquellos basados exclusivamente
en el estado de ionizacién del azufre.

En las figuras (4.3) y (4.4) se presentan las distribuciones radiales de la abun-
dancia de helio en la galaxia, usando lineas singlete para la determinacién de
He', mientras que en las figuras (4.5) y (4.6), se usan las de triplete.

NGC 7635, NGC 6888, G2.4+1.4, RCW52, RCW58, S308 y SH2-298 no fue-
ron considerados para el ajuste. Los objetos mencionados, asociados a estrellas
O evolucionadas o Wolf-Rayet (WR), presentan un evidente enriquecimiento
de helio. Tampoco fueron considerados aquellos objetos cuyo ICF sobrepasara
el valor de 1.2, dada la mayor incertidumbre del cociente de He/H en esos casos.

La tabla 4.6 muestra los pardmetros de los ajustes de cada una de las distribu-
ciones radiales de He/H. Se realizé un promedio de los valores de ICF otorgados
las relaciones de Peimbert et al. (1992), Peimbert & Torres-Peimbert (1977) y
Kunth & Sargent (1983). A partir de este promedio se elaboré la figura (4.7).
Debido a la similitud de (3.3) y (3.4) en el caso de las regiones HII usadas
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(véase (4.1)), se decidié excluir la relacién propuesta por Zhang & Liu (2003)
del promedio. Esto previene un sobrepeso de los ICF basados en el potencial
de ionizacién del azufre sobre los demés. La figura (4.7) tnicamente tomé en
cuenta valores de niveles singlete, menos afectados colisionales y autoabsorcién.
Los pardametros del ajuste de esta ultima figura se muestra en la parte inferior
de la tabla 4.6.

ICF Lineas usadas Ajuste R?

—0.0021 (£0.0035) Re;

Peimbert et al. (1992) Singletes +(1095+004) 003
Tripletes 02(_)1(:130(:;(6)10;?5?6; 0.01

Peimbert & E)(;r;'es—PeiInbert Singletes _O_EO(Bﬁ (()i10i084(;1 5))RG 0.33
i VWD o

Zhang & Liu (2003) Singletes _Oﬁ()(ll%.(gjgojcogégi)]%c 0-02
o SOBGOIEC

Kunth & Sargent (1983) Singletes 704(:()(%?())(52:)0:&()84(?53)]%(; 0-13
Tipies “OWBGOND R

Promedio Singletes 00034 (£0.0044) F 0.09

+ (11.00 = 0.05)

Tabla 4.6: Pardmetros de los ajustes lineales asociados a la distribuciéon radial
de la abundancia de helio en la Via Lactea. En el promedio esté considerado
el ajuste de la distribucién radial de helio obtenido con la media de los ICF de
Peimbert et al. (1992), Peimbert & Torres-Peimbert (1977) y Kunth & Sargent
(1983) y la abundancia promedio de helio de las lineas singlete.



CAPITULO 4. RESULTADOS GENERALES 30

1.20

=
=
n

-
=
o

ICF(HE) Zhang et al. [2003]
o
w1

1'010.00 1.05 1.10 1.15 1.20
ICF(HE) Peimbert et al. [1992]

1.20

=
=
n

=
=
o

-
o
%

= &

ICF(HE) Kunth et al [1983]

1

==

1'0.|900 1.05 1.10 1.15 1.20
ICF(HE) Peimbert et al. [1992]

——

Figura 4.1: Comparacion de ICF restringidos para objetos con valores <1.2.
Arriba: Zhang & Liu (2003) vs Peimbert et al. (1992). Abajo: Kunth & Sargent
(1983) vs Peimbert et al. (1992).
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Figura 4.2: Comparacion de ICF restringidos para objetos con valores <1.2.
Arriba: Peimbert & Torres-Peimbert (1977) vs Peimbert et al. (1992). Abajo:
Peimbert & Torres-Peimbert (1977) vs Zhang & Liu (2003).
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Figura 4.3: Distribucién radial de la abundancia total de helio usando solo
lineas singlete en su determinacién. Arriba: usando ICF de Peimbert et al.
(1992). Abajo: usando ICF de Peimbert & Torres-Peimbert (1977). Los simbo-
los en rojo muestran ICF> 1.2 y no fueron tomados en cuenta. Los valores con
sfmbolo de cruz son nebulosas anulares asociadas a estrellas masivas evolucio-
nadas (Esteban et al., 2016) y pueden contener sobreabundancias de helio, por
lo que tampoco se usaron para el ajuste. El ajuste se ha realizado con el resto

de objetos, siendo representados por cuadros negros.
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Figura 4.4: Distribucion radial de la abundancia total de helio usando solo
lineas singlete en su determinacién. Arriba: usando ICF de Zhang & Liu (2003).
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Figura 4.5: Distribucién radial de la abundancia total de helio usando solo
lineas triplete en su determinacién. Arriba: usando ICF de Peimbert et al.
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simbologia que en la figura (4.3).
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Figura 4.6: Distribucién radial de la abundancia total de helio usando solo
lineas triplete en su determinacién. Arriba: usando ICF de Zhang & Liu (2003).
Abajo: usando ICF de Kunth & Sargent (1983). Misma simbologia que en la
figura (4.3).
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Figura 4.7: Distribucién radial de la abundancia total de helio usando solo
lineas singlete en su determinacién. La estimacién de He?/HT en cada uno de
los objetos se realizé con el promedio de los ICF presentados por Peimbert
et al. (1992), Peimbert & Torres-Peimbert (1977) y Kunth & Sargent (1983).
Misma simbologfa que en la figura (4.3).
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Linea a linea, como se refleja en la figura (3.2), la abundancia ionica de He™
es, generalmente, mayor cuando se obtiene con lineas triplete. La tabla 4.1
muestra que, a excepcion de cinco objetos, la tendencia descrita se conserva en
toda la muestra. Los casos excepcionales son M20, M8, RCW52, NGC 7635 y
S308.

En el caso de M20, la linea A4121 presenta una abundancia abruptamente baja,
lo que genera que el promedio general en los tripletes baje. Se ha considerado
su abundancia, a pesar de todo, pues el error en la intensidad de la linea es de
solo 25%. En el caso de M8, la linea A4713 rompe la tendencia del resto de los
tripletes. La incertidumbre en la intensidad de esta linea es baja, por lo que
tiene un gran peso en el promedio general, de acuerdo con (3.1). En los casos
de RCW52 y S308, la cantidad de lineas detectadas es muy baja. En el caso
concreto de S308, solo fue posible usar A5876 y A6678. En esta nebulosa, la
cantidad de lineas observadas no es suficiente para poder percibir con claridad
una tendencia. En NGC 7635, la diferencia entre los singletes y tripletes varia
en las distintas zonas observadas.

La diferencia entre abundancias obtenidas con tripletes y singletes tiene su ori-
gen en los mecanismos fisicos que modifican la intensidad de las lineas. Estos
procesos no siempre son sencillos de considerar. La autoabsorcién, la superpo-
sicién (line blending) y los efectos colisionales son algunos ejemplos y tienen
repercusiones importantes.

Del total de las recombinaciones a niveles excitados del helio, generalmente tres

cuartas partes llegan a estados triplete y el resto a niveles singlete (Osterbrock
& Ferland, 2006). La estructura de los niveles de HeI se muestra en la figura

37
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Figura 5.1: Diagrama de Grotrian de las lineas de estado singlete y triplete
usadas para el cdlculo de abundancias de He™.

(5.1) para ambos estados de espin.

El nivel 23S es metaestable, por lo que en la mayoria de las condiciones nebu-
lares, los efectos colisionales son importantes al momento de poblar los niveles
superiores (Ferland, 1986). Este mecanismo afecta principalmente a las lineas
A3889, 24026, A\4471, A\5876 y A7065. Por ejemplo, la intensidad de la linea
3889 puede verse afectada por las transiciones de los niveles 43S, 43D, 53S y
53D, poblados previamente por excitaciones colisionales. También repercuten
las excitaciones colisionales directas al nivel 33P desde el nivel 23S. La contri-
bucion desde este nivel hace que los niveles triplete tengan efectos colisionales
mads notorios que los niveles singlete, cuyas lineas A4922, A5016, A6678 y A7281
también podrian contener contribuciones colisionales de menor importancia.

La contribucién de los efectos colisionales es proporcional a HY/HT (Peimbert
et al., 2003), y depende fuertemente de la densidad y la temperatura electréni-
ca. Existen diversos estudios (Clegg (1987), Kingdon & Ferland (1995) por
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ejemplo) que han estimado expresiones para calcular correcciones de efectos
colisionales.

Otro mecanismo importante es la superposicién con la emision de otras lineas.
A3889 estd mezclada con la linea H8 del hidrégeno. Para corregir de este efecto,
es necesario sustraer las intensidades tedricas de las lineas de H™.

Uno de los efectos mds complicados de considerar en el calculo Het /HY es la
autoabsorcién. Debido a la metaestabilidad del nivel 23S, las lineas que resul-
tan de transiciones a dicho nivel suelen tener profundidades épticas grandes
(Kingdon & Ferland, 1995). De nueva cuenta, la linea A\3889 puede verse afec-
tada, al ser absorbida y reemitida por el gas, en algiin momento puede decaer
en una linea de 4.3um mas una de A7065 (Kingdon & Ferland, 1995). Esto
aumenta la intensidad de A7065 y disminuye la de A3889. Efectos similares
ocurriran con la lineas A4471 y A5876 . Para la correcciéon de estos efectos,
es necesario estimar la profundidad éptica de la linea 7 (3889), lo cual puede
ser complicado. A pesar de que la autoabsorcién puede ocurrir también con
algunas lineas singlete, por ejemplo A\7281, las contribuciones son menores.

Las lineas més afectadas por estos efectos son A3889 y A7065, por lo que no
fueron incluidas en el andlisis. Las lineas A\7281 y A\9464 también se omitieron
para evitar problemas con la autoabsorcién y superposicién con lineas de cielo.
Los coeficientes de recombinacién efectivos calculados por Porter et al. (2013)
incluye correcciones a los efectos colisionales. De esta manera, el cdlculo de
la abundancia iénica puede obtenerse de manera simple con la relacién (2.9).
Sin embargo, los efectos de autoabsorcién varian de region a regiéon ya que su
importancia es proporcional a la profundidad 6ptica de las lineas involucradas.

Es muy frecuente encontrar en la literatura la estimacion de la abundancia de
He™ usando las lineas A\4471, A6678 y A5876, promediadas con pesos 1, 1 y
3, respectivamente. La figura (5.2) se obtiene analizando el comportamiento
especifico de la linea A\5876 de la configuracién triplete, en la muestra de ob-
jetos estudiados. En esta figura es notable que la mayoria de las nebulosas de
la muestra presentan abundancias mayores con A5876 que con el promedio de
los singletes, sin una dependencia evidente de T, o n,.

Tras observar el mapa del cociente de emisividades teéricas de A5876 y Hg (fi-
gura (5.3)), es notorio que €xg/€ss76 permanece sin grandes cambios en la zona
donde las diferencias mostradas en (5.2) son mayores. Considerando, ademads,
que la diferencia llega a ser de hasta casi un factor 2 y que los errores observa-
cionales han sido estimados con cuidado, es plausible decir que las diferencias
observadas son producidas por efecto de la autoabsorciéon. En efecto, es cono-
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cido que dicho fenémeno puede cambiar la intensidad de la linea A5876, con
respecto de la emisién por recombinacién pura, pero generalmente se consi-
deran cambios menores (Izotov & Thuan, 1998). En nuestro caso, de haber
considerado el promedio 1,1,3, habitual para el cdlculo del He™, se habria te-
nido una sobre estimacién de la abundancia con respecto de los singletes.
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Figura 5.2: Mapa comparativo de la abundancia de He™. Esta figura representa
el cociente de la abundancia obtenida mediante la linea de estado triplete A5876
y el promedio de la abundancia que se obtiene con las lineas del estado singlete.
Cada uno de los circulos representa objetos de la muestra.

Para explicar los resultados relativos a la distribucion del helio en la galaxia,
es necesario analizar, ademas de la configuracion de los estados de Hel, la base
fisica de las estimaciones de HeP.

Los ICF que se basan unicamente en el azufre, se sostienen en que el poten-
cial de He?, 24.6 eV, es similar al de St, 23.4 eV, por lo cual asumen que
n(HeO) - n(S*)

n(He‘*’) ~ n(S‘H')’

Una manera mds sofisticada de proceder es considerar (5.1) (Peimbert & Torres-
Peimbert, 1977)

n (O+) n (Heo) n (S+)

n (0) = n(H+) = n(S) (5.1)
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Figura 5.3: Mapa del cociente de los pardmetros atémicos para la determinacion
de la abundancia de He™ con la linea A5876 mediante la ecuacién (2.9). La
posicién de los objetos de la muestra estan representados con circulos vacios.
La escala para densidad y temperatura es igual a la mostrada en la figura (5.2).

Lo que se considera también en (3.6). Sin embargo, este ICF tiene el incon-
veniente de ser dependiente del modelo de densidad usado y puede no ser
optimo al extrapolarse en regiones que difieran mucho de la distribucién de
densidad de la Nebulosa de Orién, objeto para el que fue construido (Peimbert
& Torres-Peimbert, 1977). Por otro lado, los ICF basados dinicamente en el
oxigeno toman solo la cota superior de (5.1), lo que podria no ser adecuado.

En las graficas relativas a la distribucién de helio en la galaxia, inicamente
se usaron objetos cuyo ICF no sobrepasara el valor de 1.2. Este umbral fue
considerado para minimizar, la contribucién del ICF a la incertidumbre final
y tener suficiente cantidad de puntos a la hora de realizar el ajuste.
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Diversos autores han considerado usar al parametro de ionizacién n = (O+ / O'H') / (S+ / S++)
(Vilchez & Pagel, 1988) para estimar el umbral a partir del cual se puede des-

preciar la aportacién de He en las regiones observadas. A pesar de que la rela-

cién entre log(n) v 1/Tcsy es lineal (Vilchez & Pagel, 1988), las incertidumbres
observacionales asociadas a dicho pardmetro son generalmente grandes, pues

son el resultado de la propagacion de las incertidumbres de cuatro determina-

ciones de abundancias ionicas. Por lo que en este trabajo se prescindié de su

uso.

Es notorio que en las figuras (4.3) y (4.4) que se basan inicamente en lineas
singlete, menos afectadas por autoabsorcion y colisiones, tienen pendientes ne-
gativas, independientemente del ICF usado. Por otro lado, (4.5) y (4.6) mues-
tran que la tendencia depende del ICF usado: aquellos basados inicamente en
el estado de ionizacion del azufre, muestran pendientes positivas mientras que
aquellos basados parcial o totalmente en el estado de ionizacién del oxigeno,
muestran una pendiente negativa.

El hecho de que la fraccién de helio creado posteriormente a la Gran Explo-
sién respecto al primordial sea pequena, dificulta la determinacién de un po-
sible gradiente del mismo. En efecto, los procesos de enriquecimiento de helio,
que son muchos, afectardan de alguna manera su distribucién radial. Estudios
previos sobre la distribucién de He/H en la galaxia, en comparacién a este
Trabajo de Fin de Master, han considerado una menor cantidad de objetos y
generalmente con espectros de menor calidad (Peimbert et al. (1978), Talent &
Dufour (1979), Shaver et al. (1983)). En todos estos estudios, se consideraron
las contribuciones de los niveles triplete, en particular de la linea A5876, una
de las mas brillantes y cuya diferencia con las determinaciones de los singletes
ya ha sido discutida. En el caso particular de Talent & Dufour (1979), A5876
fue la tnica linea considerada en todas las determinaciones de He™ /HT. Adi-
cionalmente, todos los estudios anteriores solo consideraban un modelo de ICF.

Monreal-Ibero et al. (2013) ha realizado un estudio de la distribucién de he-
lio en la regién HII dominante de la galaxia enana compacta azul NGC 5253,
analizando el comportamiento de algunas lineas singlete y triplete. Aunque
la cantidad de lineas consideradas para las determinaciones de He™ /H*, fue
menor con respecto de las analizadas en este trabajo, también se usaron los
ICF de Peimbert & Torres-Peimbert (1977) y Kunth & Sargent (1983) para
la estimacién de He? /HT. Este estudio ha encontrado incertidumbres impor-
tantes en las pendientes de los ajustes de las distribuciones, acorde méas a una
distribucién plana que a un gradiente, algo esperable para una galaxia enana.
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Conclusiones

Después de estudiar la muestra de 37 espectros de 23 regiones HII, se pueden
resumir las principales conclusiones de la siguiente manera:

1. Las lineas singlete A3614, A\3965, \4388, A\4438, 24922, A\5016, A\5048 y
A6678 proporcionan, en promedio, valores menores en la abundancia de
He™ que las lineas A\4026, A\4121, \4471, M\4713 y A5876 de la configura-
cion triplete. Ya que los coeficientes de recombinacion efectivos utilizados
(Porter et al., 2013) incluyen correcciones a los procesos colisionales, el
mayor contribuyente a estas diferencias deben ser los procesos de auto-
absorcion. Las lineas A3889 y A7065 estaban notoriamente afectadas por
este mecanismo en todos los espectros.

2. La distribucién radial de la abundancia de helio, para los casos donde se
usaron lineas singlete para la determinacién de Het /H™, tienen pendien-
tes negativas, independientemente del ICF usado. En los casos donde se
consideran las lineas tripletes, la tendencia es dependiente del ICF. Esto
pareciera reflejar un gradiente en la abundancia de helio en la Via Lactea.
Sin embargo, el ajuste lineal en todos los casos contiene valores de pen-
diente y errores asociados concordantes, también, con una distribucion
plana.

3. Los ICF basados solamente en el estado de ionizacion del azufre tienen
comportamientos algo distintos a los que consideran también al estado
de ionizacién del oxigeno. Estos tltimos, considero, son mas apropiados
para usarse, ya que la determinacién de la abundancia de los iones de
azufre no siempre es tarea sencilla. Sin embargo, los ICF que consideran
el estado de ionizaciéon de ambos elementos, cargan con la propagacién de
una mayor cantidad de errores, por lo que las incertidumbres aumentan.

43
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4. Las regiones ionizadas, asociadas a estrellas tipo O evolucionadas y Wolf-
Rayet (Esteban et al. (2016), Esteban et al. (2017)) estdn enriquecidas
en helio. Esto es notorio en cada una de las gréficas (4.3), (4.4), (4.5)
y (4.6). RCW52 es un caso particular: debido a la gran divergencia en-
tre los valores de He obtenido con los distintos ICF, es posible que las
abundancias i6nicas de S y O no estén bien determinadas, consecuencia
de una inadecuada estimacién de las condiciones fisicas de densidad y
temperatura.
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