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RESUMEN

En este trabajo de tesis se desarrolla la determinacién de la abundancia de helio primordial
a partir de las observaciones y mediciones de 12 galaxias con regiones H II pertenecientes al
catdlogo del Sloan Digital Sky Survey. El valor exacto de Yp, la fracciéon de masa de la abundancia
primordial de *He, representa uno de los temas més relevantes en la astronomia moderna debido
a sus implicaciones cosmolédgicas lo cual ha motivado una gran cantidad publicaciones en la
literatura. La diferencia entre diferentes determinaciones ha sido reducida a un nivel del 1-2 %, sin
embargo estas diferencias son aun importantes para tener fuertes implicaciones en la teoria de la
nucleosintesis primordial de la Gran Explosién.

La nucleosintesis primordial, junto con la radiacién césmica de fondo y la expansién de Hubble,
es uno de los tres pilares en los cuales se basa el modelo de la Gran Explosiéon o Big Bang del
origen del Universo. Dado que la expansiéon de Hubble puede predecirse por modelos cosmolégicos
alternativos, la nucleosintesis primordial juega un papel fundamental como prueba del modelo del
Big Bang. En el escenario de una nucleosintesis primordial estandar, las abundancias de los cuatro
isétopos ligeros D, 3He, “He y "Li dependen tinicamente del cociente de bariones a fotones 7, el
cual es un parametro clave en la cosmologia ya que permite la determinacién de €, la fraccién de
bariones de la densidad de cerradura. El parametro n puede ser estimado a través de los cuatro
isétopos, por lo que un acuerdo comun entre los resultados proporcionaria una prueba robusta
de la nucleosintesis primordial estandar, de ahi la importancia de la precisa determinacién de
sus abundancias. Cada isétopo tienen una historia diferente en la evolucién del Universo y su
determinacién observacional representa un reto tedrico y técnico. Desafortunadamente los datos
obtenidos hasta el momento son contradictorios e inciertos.

En este trabajo se discute en principio la importancia de la determinaciéon de la abundancia
de helio primordial considerando que entre los elementos primordiales, el isétopo “He es el més
sencillo de observar pero igualmente el menos sensible a 7, por lo que su medicién debe ser
extremadamente precisa para tener relevancia cosmoldgica. En § 1 se describe brevemente la
historia térmica del Universo y la sintesis del helio primordial en el contexto de una nucleosintesis
estandar, igualmente se discuten variaciones a éste modelo y los tltimos resultados cosmolégicos
relevantes. A fin de discutir en detalle diversos procesos atémicos que juegan un papel relevante
en la determinacién de Yp, en § 2 se da una pequena introduccién a la fisica de las nebulosas
gaseosas y se senalan los principales agentes fisicos que forman el espectro de emision del tipo de
objetos estudiados en este trabajo. Igualmente, en § 3 y § 4 se proporciona una pequena revisiéon
histérica acerca de la determinaciéon de la abundancia de helio primordial hasta nuestras fechas
tratando de cuantificar de la mejor manera las incertidumbres intrinsecas en la determinacion,
tales como suposiciones en la estructura de ionizacién, temperatura y densidad de los objetos
observados, presencia de He neutro no detectado, absorcion estelar subyacente y procesos atémicos
y colisionales. En § 5 se presentan las observaciones espectroscépicas de 14 regiones H II extra-
galdcticas seleccionadas entre mas de 500 objetos candidatos a partir de consideraciones fisicas y
espectroscopicas que determinan las mejores regiones H 11 para el estudio de la abundancia del
helio primordial. El andlisis de abundancias se desarrolla en § 6, en donde utilizando el método
clasico para la determinacion de Yp el cual consiste en la extrapolacién las relaciones lineales Y
vs. O/Hy Y vws. N/H a O/H = N/H = 0 se obtiene un valor de la abundancia de helio primordial
Yp = 0.243 + 0.004 para la segunda relacion, encontrando objetos peculiares que imposibilitan la
precisa determinacién utilizando la primera relacién lineal.

Se concluye que las determinaciones observacionales de la abundancia de helio primordial
estd limitada completamente por errores sistematicos que no han sido considerados en estricto
detalle por ninguna determinacién observacional publicada hasta la fecha. En la practica, existen
muy pocas regiones H IT con espectros de suficiente calidad para permitir un analisis no paramétrico
de las condiciones fisicas y abundancias determinadas.
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Capitulo 1

Introduccion

La cosmologia es el estudio de las caracteristicas globales del Universo. El cosmos resulta muy
intrincado en sus detalles con una multitud de objetos fascinantes, los cuales van desde simples
granos y particulas de polvo hasta galaxias de nicleo activo y objetos cuasi-estelares. A pesar
de ello, los cosmoélogos imaginan el Universo como un lugar caracterizado por una muy pequena
densidad (p ~ 10726 kg m~3), una composicién quimica curiosa, en donde la mayorfa de las
particulas son fotones o neutrinos y la mayoria de la energia se encuentra en la forma de materia
ordinaria o bariénica y una no tan ordinaria llamada materia obscura fria o no-baridnica ademas
de una extrana energia obscura que parece dominar la estructura del Universo. Por otra parte,
la cosmologia ha descubierto que existe una jerarquizaciéon de estructuras en el Universo unidas
a través de la gravedad desde planetas y estrellas hasta galaxias y cimulos de galaxias. De igual
manera, una de las observaciones bésicas de la cosmologia moderna es la siguiente: el Universo
se expande, en el sentido que las distancias entre galaxias crecen con el tiempo. Esta iltima y
al parecer sencilla observacién tiene una gran repercusién, implica que el Universo fue més denso
en el pasado de lo que lo es ahora. Con la ayuda de las leyes de la fisica y de evidencia empirica,
se puede asegurar que esta expansion ha tenido lugar desde una época en que la densidad era
40 6rdenes de magnitud mayor que la actual, lo cual implica que si nos movemos hacia atras en
el tiempo, podriamos observar cémo las estrellas y galaxias se funden en un plasma uniforme de
particulas elementales.

Se puede considerar que el principal objetivo de la cosmologia es determinar el estado térmico,
quimico y estructural del Universo en la actualidad en términos de las condiciones que existieron
en un Universo temprano. La evolucién del Universo (pasado, presente y futuro) depende de la
composicion de la materia y energia en el espacio: radiacién, bariones, materia no bariénica y
la energia obscura, la existencia y distribucion fisica de los elementos quimicos y sus is6topos es
una consecuencia de los procesos nucleares que tuvieron lugar en el pasado tanto después de la
Gran Explosion, como en procesos posteriores dentro de las estrellas y en el medio interestelar,
los cuales contintian hoy en dia. Estos procesos son estudiados en teoria, de forma experimental
y observacionalmente. Muchas teorias y ramas de la ciencia estan relacionadas en estos estudios
y ejemplos de ello son la cosmologia, la teoria de evolucién estelar, de procesos interestelares,
asi como investigaciones en laboratorio de fisica de particulas y estudios cosmoquimicos de
abundancias elementales e isotopicas en la Tierra, meteoritos y observaciones astronémicas de la
naturaleza fisica y la composicién quimica de estrellas, galaxias y el medio interestelar. Numerosos
autores han dedicado sus esfuerzos a develar la complejidad de los procesos fisico-quimicos que
determinan la composicién y estructura del Universo, sin embargo entre ellos destacan obras que
representan una fuerte influencia académica y personal, y que pueden considerarse referencias
bésicas para el lector interesado en estos temas. Tal es el caso de Los primeros tres minutos de
Steven Weinberg, Fisica cosmoldgica de John A. Peacock y Nucleosintesis y evolucion quimica de
las galazias de Bernard E. J. Pagel.



CAPITULO 1. INTRODUCCION

La abundancia relativa de los elementos quimicos ha sido estudiada en detalle por gedlogos
y astronomos desde épocas muy remotas, sin embargo los primeros estudios serios y estadisticos
fueron desarrollados en el siglo XIX, gradualmente estos andlisis demostraron una distribucién
cosmica de abundancias siendo por mucho el hidrégeno y el helio los elementos mas abundantes,
seguidos del grupo C-N-O-Ne asi como del grupo Li-Be-B. Todos los demés elementos més pesados
que el niquel son considerablemente escasos. El problema para explicar estas abundancias ha
sido desde los inicios de la ciencia moderna uno de los mas importantes y constituye uno de los
mayores retos que enfrenta la astrofisica tedrica y observacional.

Una posible explicacion reside en las reacciones nucleares que proveen de energia a las estrellas.
La demostracién por parte de Rutherford de las transmutaciones nucleares en laboratorio, hizo
que Eddington sugiriera en 1920 que el Sol deriva su energia a partir de la fusiéon del hidrégeno
para producir helio. De esta manera, tal vez la primera generacién de estrellas se haya formado de
hidrogeno puro y desde entonces hayan producido gradualmente la abundancia de helio y otros
elementos como resultado de su produccion de energia. Los detalles de las reacciones nucleares por
medio de las cuales las estrellas queman hidrégeno en helio, fueron formuladas por Hans Bethe
y no fueron disponibles sino hasta 1939. Los calculos de reacciones nucleares posteriores en las
cuales el helio se fusiona en otros elementos pesados fueron exploradas en la década de los 50’s
en una serie de articulos publicados por Salpeter, Cameron, asi como por Burbidge, Fowler y Hoyle.

Existe sin embargo otra teoria de nucleosintesis, desarrollada a finales de los anos 40’s por
George Gamow y sus colaboradores. Suponiendo que el origen del Universo se debié a una
singularidad que provocé una Gran Explosién, Gamow consider6 que a pesar de que el perido de
expansion césmica en el cual el Universo era joven, caliente y denso fue mucho maés corto que el
tiempo de vida de una estrella, existieron una gran cantidad de neutrones libres presentes en ese
momento de tal manera que los elementos pesados pudieran haberse sintetizado rapidamente por
captura sucesivas de neutrones, empezando con una reaccién del tipo

n+p— D+~ (1.1)

en donde n representan los neutrones, p a los protones, D constituye un ion de deuterio sintetizado
y v es la energia foténica producto de la reaccién de fusién. De esta manera, las abundancias
de los elementos estarian correlacionadas con la seccién eficaz de captura de neutrones, lo cual
coincide de manera burda con las observaciones.

Ambas teorias de nucleosintesis, la estelar y la cosmoldgica tienen sus propias limitaciones. No
existen nucleos estables con pesos atéomicos A = 5 6 A = 8, de tal manera que es dificil construir
elementos més pesados que el helio via colisiones

p—a,n—a,a—q (1.2)

en donde la particula « representa un ntucleo de helio (dos protones y dos neutrones) con A = 4.
Para estrellas que en su niicleo hayan convertido todo su hidrégeno en helio, existe la posibilidad de
producir particulas con A = 5, 8 a través de la produccién por colisién de particulas a de pequenas
cantidades de nicleos inestables de berilio ®Be, seguidas de la produccién de '2C en colisiones
a —8 Be. Sin embargo, la densidad del Universo en expansién a una temperatura 7 = 10° K es de-
masiado baja para permitir que el quemado de helio ocurra eficientemente. Por lo tanto se acepta de
manera general que todos los elementos més pesados que el helio fueron sintetizados en las estrellas.

Por otro lado, muchos autores han senalado que la abundancia césmica de helio es demasiado
grande para ser explicada de manera sencilla y satisfactoria en términos de la nucleosintesis estelar.
Una de las razones se debe a la relacion Masa-Luminosidad. Para el caso de nuestra Galaxia la
relacion L/M es de alrededor de un décimo de la relacién solar Ls /Mg o bien 0.2 erg g=t s
Si la luminosidad de la Galaxia ha permanecido constante por los tltimos 100 afios, entonces se
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hubiesen producido cerca de 0.06 MeV por nucledén. En contraste, la fusién de hidrégeno en helio
produce cerca de 6 MeV por nucleén, de tal manera que no més que 1% de los nucleones en la
Galaxia podria haber sido fusionado en helio o en un elemento mas pesado por un proceso estelar
ordinario. Es posible suponer que el helio pudo haber sido sintetizado en una época mucho mas
luminosa de nuestra Galaxia, sin embargo resulta més natural suponer que la gran abundancia
cosmica de helio fue sintetizada durante una historia temprana del Universo, con una potente
energia de fusién producida, pero disipada en su mayoria debido a la expansion del Universo. Cabe
resaltar que un origen puramente estelar de la abundancia de helio observada en la actualidad
implicaria una muy alta luminosidad de las galaxias en el pasado. Para entender los procesos que
llevaron a una sintesis primordial de los elementos quimicos es necesario considerar la fisica del
Universo temprano, es decir las condiciones de densidad, temperatura y composicién del Universo
que siguieron instantes después de la Gran Explosion. Este campo de la cosmologia es uno de los
mads interesantes y fascinantes en cuanto a sus hipétesis y conclusiones, la evolucién de la materia y
energia en esta época depende de diferentes parametros, los cuales seran explicados a continuacion.

1.1. Historia térmica del universo temprano

La historia térmica del Universo en instantes posteriores a la Gran Explosién es materia de gran
interés y estudio en la comunidad cientifica, la suposicién bésica de esta teoria indica que conforme
uno retrocede en el tiempo a épocas anteriores la temperatura y la densidad del Universo se incre-
mentan de manera substancial. Las principales evidencias para estas suposiciones son las siguientes:

= La ley de expansiéon de Hubble, la cual implica que el Universo en edades tempranas estuvo
concentrado en una regién muy pequena del espacio

= La radiaciéon césmica de fondo, la cual se cree constituye la radiacion remanente de la Gran
Explosion y sigue de una forma muy precisa la ley de cuerpo negro

= La abundancia de los elementos ligeros, lo cual indica una produccién primigenia de elementos
en etapas tempranas del Universo

La combinacién de las altas temperaturas y densidades en épocas tempranas deja lugar a
la existencia, en una buena aproximacién, de una fase de equilibrio térmico cuando la tasa de
reaccién entre particulas dominaba la tasa de expansién del Universo, lo cual permite realizar
célculos precisos en este periodo en especifico.

Actualmente se cree que la historia del Universo tuvo las siguientes caracteristicas:

a) En etapas muy tempranas del Universo, cuando la temperatura T estaba por arriba de 10'2
K, el Universo contenia una gran variedad de particulas en equilibrio térmico, incluyendo
fotones, leptones, mesones y nucleones, asi como sus antiparticulas. Las interacciones fuertes
entre los mesones y los nucleones provocan que este periodo sea de extrema dificultad para
su estudio.

b) Cuando la temperatura era del orden de T ~ 10'2 K, el Universo contenfa fotones, muones,
antimuones, electrones, positrones, neutrinos y antineutrinos. Ademsds, existia una ligera
contaminacion de nucleones siendo igual el niimero de protones y neutrones. Todas estas
particulas se encontraban en equilibrio térmico.

c¢) Conforme la temperatura descendia por abajo de 10'2 K, los muones y antimuones empezaron
a aniquilarse. Una vez que la gran mayoria de muones se destruyeron a una temperatura 7' ~
1.3 x 10! K, los neutrinos y antineutrinos se desacoplaron de otras particulas, dejando los
electrones, positrones, fotones y algunos nucleones en equilibrio térmico, con una temperatura
inversamente proporcional al tamafio del Universo T oc R™1.
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d) Una vez que la temperatura desciende por abajo de 10'* K (¢ ~ 0.01 seg después de la
Gran Explosion), la diferencia en masa entre protones y neutrones provoca que la pequenia
contaminacion nucleénica crezca hacia una diferencia de més protones sobre neutrones.

e) Mientras la temperatura sigue decreciendo por abajo de 5 x 109 K (t ~ 4 seg), los pares de
electrones y positrones empiezan a ser aniquilados, dejando sélo a los fotones, neutrinos y
antineutrinos como constituyentes dominantes del Universo esencialmente en libre expansién,
con una temperatura foténica 40.1 % mayor que la temperatura de los neutrinos. Al mismo
tiempo, el enfriamiento de los neutrinos y antineutrinos asi como la desaparicién de los
electrones y positrones provocan que el cociente neutréon-protén se detenga en un valor de
1:5.

f) A una temperatura de aproximadamente 10° K (¢ ~ 180 seg), los neutrones comienzan a
fusionarse rdpidamente con los protones en un niicleo mas pesado, dejando un gas ionizado
de hidrégeno y helio-4, asi como trazas de deuterio, helio-3 y otros elementos. Esta etapa
constituye precisamente la nucleosintesis primordial y da origen a la abundancia primordial
de helio en el Universo.

g) La expansién libre de los fotones, neutrinos y antineutrinos continué con una temperatura
T, =1.401T, < R™'. La temperatura del gas ionizado permaneci6 unida a la temperatura
fotonica hasta que el hidrogeno se recombiné a una temperatura 7' ~ 4000 K.

h) En algtin punto entre 10% y 10° K, la densidad de energia de los fotones, neutrinos y antineu-
trinos cayo6 por debajo del valor de la densidad de la masa en reposo del hidrégeno y helio,
por lo que finalmente se entré en una época dominada por materia.

Después de esta etapa, el Universo continué su inexorable expansion y con el tiempo pequenas
inhomogeneidades en la densidad y temperatura primordial dieron lugar a grandes colapsos gravi-
tacionales formando desde las més grandes estructuras de materia en el Universo, hasta pequenas
concentraciones de masa planetaria en donde se han llevado a cabo de igual manera procesos
quimicos que han dado por resultado el nacimiento de vida y de inteligencia, al menos en el pla-
neta Tierra. Sin embargo, la composicién quimica inicial del Universo estuvo determinada en gran
parte por los procesos nucleares que se tuvieron lugar segundos después de la Gran Explosion. La
teoria que explica tales procesos con base en la suposicién de una Gran Explosién primigenia es de-
nominada: Teorfa Estdndar de la Nucleosintesis Primordial (6 Standard Big Bang Nucleosynthesis,
SBBN). Esta teorfa explica en términos de los constituyentes elementales del plasma primigenio,
los procesos fisicos que causaron la sintesis y la abundancia de los elementos ligeros en el origen
del Universo.

1.2. Sintesis del helio primordial

La teoria estdndar de nucleosintesis primordial, basada en los modelos homogéneos de
Friedman en los primeros cientos de segundos del Universo, asi como el modelo estandar de fisica
de particulas han sido notablemente exitosos al explicar o predecir las abundancias primordiales
de los elementos ligeros D, 3He, *He y "Li , deducidas de observaciones astronémicas. De acuerdo
a esta teoria, tales abundancias son funciones de un unico parametro cosmoldgico: el cociente
universal de bariones a fotones:

Ny

n=— (1.3)
Ty

el cual ha permanecido invariante con un valor de n ~ 107!0 desde la época de aniquilacién

entre electrones y positrones pocos segundos después de la Gran Explosiéon y estd relacionado, a

través de la temperatura conocida de la radiacién césmica de fondo, con la densidad bariénica

media del Universo hoy en dfa, o de manera equivalente por ,h%,,, donde €2, es la fraccién de
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Figura 1.1: Dependencia de las abundancias de los elementos ligeros en funcién del cociente barién-
fotén 7 (Cortesia: Valentina Luridiana)

densidad aportada por los bariones y hjgo es la constante de Hubble en unidades de 100 km
s~! Mpc~!. Estimaciones de limites inferiores y superiores a las abundancias primordiales han
establecido limites correspondientes a la densidad de masa bariénica 0.010 < Quh%), < 0.016
(Olive et al., 1990). La fracciéon de masa de helio primordial, denominada Yp es una funcién
lentamente creciente del cociente de bariones a fotones como lo muestra la Figura 1.1 y por lo
tanto es bastante insensible a cambios en 7. Sin embargo, un hecho que compensa esta desventaja
es la posibilidad de realizar mediciones mucho maés precisas que los otros elementos ligeros.

En épocas muy tempranas, cuando la temperatura del Universo era aproximadamente 7' >
10'% K los nticleos coexistian en equilibrio térmico con una densidad numérica n; del niicleo
i dada por la estadistica de Fermi. Dado que los nicleos eran altamente no-relativistas y no-
degenerados durante todo el periodo que conforma la nucleosintesis primordial, es posible utilizar
aproximaciones clasicas de la estadistica de Fermi a través de la estadistica de Maxwell-Boltzmann:

2mm; kT 3/2 Ly — My
n; = g; <T> €xXp {T} (1-4)

para este caso, los potenciales quimicos p; no son conocidos sin embargo se sabe que se conservan
en todas las reacciones. Por lo tanto, si las reacciones nucleares pueden formar rapidamente
nucleos ¢ a partir de Z; protones y A; — Z; neutrones, entonces p; estéa dado por:

pi = Zipp + (Ai — Zi)pn (1.5)
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Si las abundancias nucleares estuviesen verdaderamente gobernadas por condiciones de equi-
librio térmico abajo de temperaturas del orden de 10° K, los célculos indican que es de esperarse
la aparicién de “He y otros nticleos pesados antes que nticleos tales como *He, H y ?H. Sin em-
bargo, esto no sucede debido a que el equilibrio térmico no se mantiene por debajo de 10° K. Las
densidades numéricas en periodos muy tempranos del Universo no permiten a los niicleos formarse
directamente a partir de colisiones como 2n + 2p — *He. Niicleos complejos deben de formarse a
través de reacciones de dos cuerpos, tales como:

p+n «—— D+~ (1.6)
D+D «—— 3*He+n—3H+p
SHe+D «— *He+n

En estas condiciones, no existia dificultad para producir la primera reaccién. Sin embargo no
se podia formar una cantidad apreciable de *H, 3He y “He hasta que el equilibrio en la abundancia
del deuterio fuese lo suficientemente grande para permitir reacciones D — D, D —p 6 D —n a
una tasa adecuada, lo cual sucede para temperaturas por abajo de 0.8 x 10° K o un poco antes
para modelos con una densidad bariénica relativamente alta. De acuerdo a calculos detallados de
Peebles, la nucleosintesis comienza abruptamente a una temperatura de 0.9 x 10° K para una
densidad de nucleones png = 7 x 10731 g cm™3, o bien a una temperatura de 1.1 x 10° K para
pno = 1.8 x 1072% g cm 3.

Una vez que la nucleosintesis comienza procede con relativa rapidez debido a que para cualquier
temperatura menor a 1.2 x 10° K, es posible que existan concentraciones de alto equilibrio para
nticleos mas pesados que los deuterones, sin embargo no es posible producir cantidades apreciables
de elementos mas pesados que el helio debido a la inestabilidad de ntcleos con A =5y A = 8, lo
cual impide nucleosintesis via p — a, n — a, a — a.. De igual manera, la barrera Coulombiana en las
reacciones *He + *H — "Li + v y *He + 2He — "Be + ~ las previene para competir de manera
efectiva como procesos del tipo p + 3H — “He + 7 o bien n + 3He — “He + ~. Por lo tanto el
efecto de las reacciones nucleares (1.6) incorpora rdpidamente todos los neutrones disponibles en
la, formacién de ntcleos de “He , los cuales poseen por mucho la energia de enlace més alta para
cualquier nicleo con A < 5.

El proceso de nucleosintesis sélo puede ser seguido en detalle a través de integraciones numéri-
cas de un gran numero de ecuaciones que definen la tasa de equilibrio entre las especies, estas
reacciones conservan el nimero total de protones y neutrones. Después de que la nucleosintesis
termina, la materia en el Universo se constituye de protones libres y niicleos de He, de tal manera
que la fraccién de los neutrones a todos los nucleones es la mitad de la fraccién de todos los nucleo-
nes que estan embebidos en los nicleos de “He, o un medio de la mitad de la abundancia por peso
del helio. Por lo tanto, la abundancia del helio por masa producido cosmolégicamente estd dada por:

Y = Xap,(después de nucleosintesis) = 2X,,(justo después de nucleosintesis) (1.7)

La razoém por la cual la abundancia de helio no es sensible a la densidad bariénica es que la
relacion entre protones y neutrones antes de la nucleosintesis estaba determinada por la interaccion
de los nucleones con una gran cantidad de leptones y no por interacciones entre ellos, mientras
que los procesos de la nucleosintesis estdn esencialmente determinados por la temperatura y no
por la densidad nucleénica.

Diversos autores han calculado las abundancias cosmolégicas primigenias producidas para
otras especies, los resultados se resumen en la Tabla 1.1. Nétese que las abundancias de todos los
niicleos (excepto para 'H y “He) son extremadamente pequenas, de tal manera que la produccién
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Densidad bariénica pyo (g cm™3)

Isétopo 1031 10730 1029 1028

'H 0.763 0.737 0.719 0.701

2H 62x107* 23x107° 25x10712 < 10712
3He 63x107° 21x107° 56x10% 35x10°6
‘He 0.236 0.263 0.281 0.299

Li 52x 10719 44x107% 43x107% 29x10°7
Otros < 10712 < 10712 < 10712 1.0 x 10~10

Tabla 1.1: Abundancias cosmoldgicas producidas por la nucleosintesis primordial (como fraccién
de masa) para diferentes valores de la densidad actual de nucleones pyo. Resultados cldsicos de
los célculos de Wagoner, Fowler & Hoyle (1967), donde se asume una temperatura de radiacién
cosmica de fondo de 3 K

o destruccién de estos nucleos en las estrellas podria tener un serio efecto en sus abundancias
coésmicas observadas. Esta es una de las razones por la cual la abundancia césmica de *He sirve
como una prueba a los modelos cosmolégicos del Universo temprano.

Por otra parte, Yp es afectado dréasticamente por dos constantes fisicas que determinan el
cociente neutron-protén en el momento de la sintesis primordial alrededor de 100 segundos después
de la Gran Explosién y que hasta hace poco no fueron considerados en detalle por la fisica de
particulas: la constante de acoplamiento para la interaccién débil (medida experimentalmente a
través de la vida media del decaimiento 3, 71/2) y el nimero relativista de grados de libertad
efectivos en equilibrio térmico justo antes del desacoplo de neutrinos alrededor de un segundo
después de la Gran Explosién, el cual puede ser parametrizado en términos del ntimero efectivo
de neutrinos N, (N, = 3 si los neutrinos electrén, 1y 7 son estables y relativistas a energias del
orden de 1 MeV y no existe contribucién adicional de familias quark-leptén o particulas exdticas).

Un ntmero mayor N, conllevaria a un valor mayor de Yp para una n dada o para abundancias
dadas de D, 3He y "Li.

En consecuencia, una determinacién precisa de la abundancia de helio primordial se convertiria
en una importante prueba de consistencia para la nucleosintesis primordial y permitiria de igual
manera constrenir los valores cosmolégicos de estos dos parametros.

1.3. Medicién observacional del helio primordial

Existen diferentes métodos a través de los cuales se puede medir la abundancia de helio en
diferentes partes del Universo.

A) Masas estelares y luminosidad. La teoria de estructura y evolucién estelar permite en
principio calcular la luminosidad estelar L como funcién del tiempo si se conoce la masa M
y una composicién quimica inicial. La composicién quimica se especifica por tres ntimeros.
X, Y y Z definidos como la fraccién de masa de 'H, *He y todos los metales restantes
respectivamente, cumpliéndose:

X+Y+7Z=1 (1.8)

La abundancia de los elementos pesados Z a pesar de que normalmente es muy pequena,
es un parametro muy importante para cualquier estrella en equilibrio radiativo, dado que
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determina la opacidad de la estrella para una densidad y temperatura en especifico. La
abundancia de helio Y gobierna el peso molecular medio que aparece en la ecuacién de estado
termodindmico. Si es posible determinar Z y la edad para una estrella, la comparacién de la
teoria con los valores medidos de su masa M y L permite determinar la abundancia Y. Sin
embargo esta determinaciéon no es de gran ayuda para calcular el valor de la masa de helio
primordial, debido a un importante problema: las estrellas producen helio en el proceso de
fusién de hidrégeno. Las masas y luminosidades para estrellas de Poblacién I' se conocen
para un numero de sistemas binarios cercanos, la comparacién con los valores tedricos de la
relacién M — L dependientes de Y proporciona valores en el rango 0.25 a 0.35. Las estrellas
de Poblacion II representan un caso interesante de andlisis debido a que pertenecen a una
generacién estelar mas vieja y por lo tanto su contenido quimico deberia ser cercano al
primordial. Sin embargo al ser estrellas mas viejas el tiempo de conversién de hidrégeno en
helio ha sido muy prolongado por lo que la abundancia Y no puede considerarse ni siquiera
cercano al primordial.

B) Mediciones Solares. Existen diferentes métodos para estimar la abundancia de helio en el
Sol, tanto determinaciones tedricas basadas en la estructura y evolucién de la estrella como
a través de mediciones de rayos césmicos solares junto con determinaciones espectroscopicas
de Z/X en la fotésfera solar sugieren una abundancia de helio Y ~ 0.20 a 0.26. Sin embargo,
observaciones espectroscépicas directas en la cromdsfera y prominencias solares sugieren un
valor de Y ~ 0.38.

C) Cuamulos Globulares. La comparaciéon del ntimero de estrellas en diferentes regiones del
diagrama Hertzsprung-Russell de cimulos globulares con la teoria brinda estimaciones tanto
de la edad como de la abundancia inicial de helio en esos sistemas, derivando una abundancia
de Y en el rango 0.24 a 0.33.

D) Espectros Estelares. Las lineas de helio son visibles en las fotdsferas de un gran nitimero
de estrellas calientes tanto en Poblacién I como 11, pero en general las abundancias derivadas
son muy altas (Y & 0.4) e incluso algunas estrellas son super-abundantes en helio, al igual
que las nebulosas planetarias y novas.

E) Espectroscopia del material interestelar. La determinacién de la abundancia de helio
a través de lineas de emisién en frecuencias 6pticas de regiones H 11 (regiones de hidrégeno
ionizado) en nuestra Galaxia resulta en una fraccién de masa Y ~ 0.27-0.36. Es igualmente
posible observar lineas de recombinacién de helio ionizado en frecuencias de radio, lo cual
resulta en una determinacién de Y ~ 0.14-0.40.

F) Mediciones extragaldcticas. Este método es por mucho el més utilizado para determinar
la abundancia de helio primordial y el que ha causado mayor controversia a lo largo de la
historia. Las lineas de emisién del helio observadas en regiones H II en galaxias dentro y fuera
del grupo local indican en general una abundancia similar a regiones H II en nuestra Galaxia,
sin embargo la utilidad de estas regiones radica en la posibilidad de aplicar métodos para
inferir la abundancia primordial de helio y no sdlo la abundancia presente del objeto. Por
otra parte, fuentes cuasi-estelares muestran lineas de helio extremadamente débiles.

G) Predicciones a partir de mediciones de la radiacién césmica de fondo. En los
dltimos anos ha sido posible medir la anisotropia de la radiacién césmica de fondo a érdenes
de magnitud del orden de 10~* K, por lo que es posible estimar la densidad bariénica del
universo y por ende predecir la abundancia de elementos quimicos primigeneos a partir de
la teoria estandar de nucleosintesis primordial. Estos métodos se han vuelto muy populares
debido a su alta exactitud en la determinacién de todas las variables, sin embargo la mayoria
de las observaciones contradicen las predicciones hechas a través de este método.

Existe claramente una buena evidencia de que la abundancia de helio primordial no difiere
mucho del valor tedrico calculado en un rango Y =~ 0.24-0.27. Desafortunadamente el estudio de

IEstrellas jévenes formadas a partir de los restos de otras estrellas
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regiones H 11 extragaldcticas ha aportado evidencia de una abundancia primordial mucho menor.
El resolver esta disyuntiva es un problema de la mayor importancia en la cosmologia, debido a que
el helio producido por la nucleosintesis primordial, junto con la radiacién césmica de fondo de 2.73
K constituyen las tnicas reliquias de la Gran Explosion que pueden servir como base para explicar
la historia temprana del Universo.

1.4. Modelos no-estandares de la Gran Explosion

Es 1til considerar posibles modificaciones en las teorias fisicas o astrofisicas que pudieran afectar
la produccion del helio en épocas tempranas del Universo.

= Modelos frios. Si se comprueba que la radiacién de microondas observada no sigue una
ley de cuerpo negro y no constituye radiacién residual del Universo temprano, entonces se
tendria que considerar la posibilidad de que la verdadera temperatura actual de cuerpo negro
T,0 es mucho menor que 2.7 K. En este caso, la densidad bariénica a cualquier temperatura
anterior tendria que ser mucho mayor a la supuesta en primera instancia, con un consecuente
incremento en la tasa de reacciones nucleares y en la abundancia de nucleos complejos pro-
ducidos en el Universo temprano. En realidad, la alta abundancia de helio producida en tales
modelos frios llevé a Gamow y a sus colaboradores a sugerir la presencia de una radiacién
caliente de fondo.

= Modelos rapidos y lentos. Algunos mecanismos pueden incrementar o decrementar la tasa
de expansién del Universo. En particular, si el Universo contiene una distribucién térmica
de particulas adicionales sin masa tales como gravitones, particulas escalares o alguna nueva
clase de neutrinos, entonces la densidad de energia a una temperatura dada seria mayor y
por lo tanto el tiempo requerido para alcanzar la temperatura adecuada a fin de obtener
una nucleosintesis efectiva seria menor. La produccién de deuterones por neutrén libre es
normalmente mayor que la tasa de expansién a una temperatura T = 10° K por un factor de
10 o 1000, de tal manera que para una moderada reduccién en la escala temporal existiria
bastante tiempo para que ocurriera la nucleosintesis a esta temperatura. En este caso el
tnico efecto de una expansién mads rapida consistiria en disminuir el tiempo disponible para
la conversién de neutrones en protones de tal manera que la fraccién de neutrones estaria
cerca de su valor inicial % y por lo tanto se produciria més helio. Sin embargo, si las escalas de
tiempo fueran reducidas significativamente no existiria tiempo disponible para la formacién
de nicleos complejos antes de que la densidad (y la temperatura para la formacién de 3He
y “He) caiga a un valor bajo. Por otra parte, si la escala de tiempo en la expansién fuera de
alguna manera mayor, el Uinico efecto consistiria en que méas neutrones decaerian en protones
antes de que la nucleosintesis ocurra, por lo cual se produciria menos helio.

» Interacciones Neutrino-Electrén

La teoria de la historia térmica del Universo temprano se desarrolla suponiendo que los
neutrinos-electrén y neutrinos-muén pierden contacto térmico con el plasma conformado por
electrones, positrones y fotones antes de que se lleve a cabo la aniquilacién entre electrones
y positrones. Esta suposicién es probablemente vélida si la dispersiéon entre neutrinos y
electrones se produce por interaccion débil con la misma intensidad que el decaimiento nuclear
[ o el decaimiento de muoén. Sin embargo la interaccién neutrino-electréon no ha sido medida
experimentalmente y podria ser de alguna manera més intensa. En este caso, el neutrino y
antineutrino electrén (y posiblemente también los correspondientes neutrinos y antineutrinos
muén) pueden permanecer en equilibrio térmico con el plasma hasta que la mayorfa de los
electrones y positrones se hayan aniquilado. El efecto consistiria en incrementar la densidad
de energia a cualquier temperatura y eliminaria la diferencia entre las temperaturas del
plasma y de neutrinos. Célculos detallados de este proceso muestran que si los neutrinos tipo
electrén permanecen en equilibrio térmico hasta que se realice la sintesis de helio, entonces
la abundancia primordial de helio seria de alrededor de 29 %.




CAPITULO 1. INTRODUCCION
1.5. RESULTADOS DE WMAP

Aun cuando la gran abundancia cosmolégica de helio se ha establecido definitivamente, no
necesariamente sugiere que este helio fue creado en el Universo temprano. Diversos autores han
enfatizado la posibilidad de que el helio pudo haber sido sintetizado en una fase anterior y mucho
mas luminosa en la historia de nuestra Galaxia, tal vez en objetos galacticos masivos.

En afios recientes se han discutido modelos alternativos al modelo estindar de la Gran
Explosion, los cuales incluyen modelos inhomogéneos que postulan fluctuaciones isotérmicas de la
densidad baridénica y variaciones en el cociente n/p debidas a la transicién de fase quark-hadrén.
En particular se ha sugerido que tales modelos podrian ajustar las abundancias de elementos
ligeros con 2, = 1, sin embargo este andlisis parece no resultar viable debido a que predice
demasiado helio, aunque puede ajustar los datos observacionales con un rango mayor en el
parametro de densidad que la teoria de nucleosintesis primordial estandar y podria convertirse de
especial interés si se pudiera establecer sin lugar a duda que Yp < 0.236, el valor mas bajo de la
abundancia de helio primoridal permitido por la teoria de nucleosintesis primordial estandar con
los limites actuales para el D, He, N, y 7 /2, 0 bien si se comprueba la existencia de neutrinos con
masa de 17 KeV. Es por lo tanto de critica importancia derivar la abundancia de helio primordial
de una manera tan precisa como sea posible de manera observacional.

1.5. Resultados de WMAP

El modelo estandar de la cosmologia puede ser descrito por un pequeno nimero de parametros,
para los cuales existen en la actualidad determinaciones relativamente precisas. Recientemente
los experimentos para medir la radiacién césmica de fondo (CMB) han sido extremada-
mente exitosos en sus propositos y han proporcionado excelentes datos que ayudan a constrenir
en gran medida muchos de los parametros cosmolégicos de la teoria estandar de la Gran Explosion.

Uno en particular, la sonda Wilkinson Microwave Anisotropy Probe o mejor conocida como
WMAP (Sonda Wilkinson para la Medicién de la Anisotropia de Microondas), ha realizado
el mas detallado mapa de la radiacién césmica de fondo y ha determinado entre otras cosas el
espectro primordial de fluctuaciones de densidad en pequenas escalas angulares.

Comparando y combinando los datos proporcionados por WMAP con otras fuentes de
mediciones cosmoldgicas (ctimulos de galaxias, cimulos de nubes Lyman-«, supernovas, etc.) el
experimiento ha brindado en general un nuevo entendimiento del Universo, el cual se resume a
continuacién:

= El Universo tiene una edad de 13.7 mil millones de anos, con un margen de error cercano al

1%
= Las primeras estrellas empezaron a brillar 200 millones de anos después de la Gran Explosion

= El espectro de radiacién de microondas medido por WMAP proviene de 379,000 anos después
de la Gran Explosion

= E] Universo estd compuesto por:

o 4% de dtomos (materia bariénica), 23 % materia obscura y 73 % de una energfa obscura

e Los datos constrinen de alguna manera la naturaleza de la Energia Obscura, consti-
tuyendo algin tipo de constante cosmoldgica mas que una energia de presiéon negativa

e Los neutrinos no juegan un papel principal en la evolucién de la estructura del Universo,
pero podrian haber prevenido el colapso de gas en épocas tempranas lo cual retardaria
la creacién de las primeras estrellas
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Figura 1.2: Anisotropia de la radiacién césmica de fondo medida en la béveda celeste por WMAP
en proyecccién ecuatorial

» El valor calculado de la constante de Hubble (la tasa de expansién del Universo) es de Hy =
71 km s~! Mpc~!, con un margen de error de alrededor de 5%

= La curvatura del Universo estd determinada por Q = pﬁ =1, donde p. = % es la densidad

critica del Universo

= De acuerdo a la teoria que se ajusta a las mediciones de WMAP, el Universo se expandera eter-
namente, aun cuando la naturaleza de la Energia Obscura es un misterio ya que si es funcién
del tiempo, esta conclusién podria cambiar

= Existe nueva evidencia para la teoria de Inflacién

La densidad bariénica (también llamada cociente de bariones a fotones, 7 = {hfy) cons-
tituye el 1nico parametro libre del modelo estdndar de la nucleosintesis primordial, antes
de las mas recientes y precisas mediciones de la densidad baridnica a través del espectro de
potencia de la radiacién césmica de fondo, los mejores métodos disponibles para determinar la
densidad bariénica del Universo consistia en encontrar concordancia entre las predicciones de

la teoria de nucleosintesis primordial con las observaciones de las abundancias de elementos ligeros.

Desde hace algin tiempo se ha calculado un limite superior para la densidad bariénica con un
nivel de confianza significativa a partir de observaciones de la abundancia local de deuterio (con
un valor cercano a 119 < 9.0, Reeves et al.; 1976). Sin embargo no se ha encontrado un limite
inferior con una precisién importante. Numerosos autores? han combinado las observaciones de
tres diferentes isétopos “He, "Li y D/H para determinar con un rango de confianza del 95 % el
valor de la densidad bariénica:

5.1 < mp < 6.7 (19)

2Fields & Olive 1996, Fields et al. 1996, Hata et al. 1996, Fiorentini et al. 1998, Esposito et al. 2000, Cyburt,
Fields & Olive 2001, Burles et al. 2001
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con un valor més probable de 119 = 5.7 lo cual corresponde a Q,h%? = 0.021. Sin embargo, es
de resaltar la muy poca concordancia entre las determinaciones de *He y “Li por una parte, y
con deuterio por la otra. Los dos tltimos isétopos, sin tomar en cuenta el valor determinado a
través de *He, indican un valor para 7;9 = 2.4, mientras que el deuterio por si sélo indica un valor
de 6.1. Esta discrepancia puede deberse en gran medida a errores sistematicos desestimados en
las observaciones. En épocas recientes se le ha dado incluso un mayor peso a la determinaciéon a
través de D/H debido a su excelente concordancia con los experimentos de la radiacién césmica
de fondo.

El experimento WMAP ha determinado un cociente de bariones a fotones en el rango
To,cMB = 6.14 £ 0.25 (110)
Qph® = 0.0224 £ 0.0009

con una precision del 4 %.

Estos valores pueden ser utilizados como parametros de entrada en la teoria estandar de la nu-
cleosintesis primordial, con lo cual es posible predecir las abundancias primordiales de los elementos
ligeros con una alta precisién (Cyburt et al. 2003)

(D/H), = 2751533 x107° (1.11)
SHe/H = 9.287025 x 1076

Yp = 0.248470-0002
"Li/H = 382700 %1071

La prediccién de D/H se encuentra en excelente acuerdo con el promedio de las cinco mejores
determinaciones de abundancias de sistemas de absorcién de quasares, las cuales dan D/H = (2.78
+0.29) x 1075, En contraste, las predicciones de 7 Li son bastante altas, diferentes determinaciones
dan un valor entre "Li/H = (1.23 - 2.19) x 107! lo cual representa casi un factor de 3 por
debajo de los resultados de WMAP y casi un factor de 2 cuando todos los errores sistematicos
considerados maximizan la abundancia de 7 L.

Se podria pensar que los resultados obtenidos con WMAP son précticamente certeros y
constrifien de manera definitiva los parametros cosmoldgicos antes mencionados. Sin embargo,
es importante recordar que la determinacion de pardametros cosmoldgicos individuales no pueden
ser derivados independientemente a partir de las mediciones de la radiacién césmica de fondo,
éstas unicamente pueden constrenir la combinacién de los parametros cosmolégicos, por lo que
la determinacién independiente de los pardmetros (o la combinacién de ellos, como es el caso de
Qph?) contintia siendo de gran importancia. Por otra parte, la concordancia de las abundancias
primordiales de los elementos ligeros se considera un triunfo de la cosmologia moderna, por lo
que la busqueda de una concordancia significativa entre todos los isétopos es de igual manera
una meta importante en la cosmologia. En contraste con las abundancias de los otros elementos
ligeros, la medicién de * He necesita una precisién extrema, a un nivel de unos cuantos porcientos,
para que de esta manera tenga una importancia y utilidad cosmolégica para constrenir la densidad
bariénica del Universo.
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En este trabajo de tesis se desarrolla la determinacién de la abundancia de helio primordial a
partir de las observaciones y mediciones de 12 galaxias con regiones H II pertenecientes al catalogo
del Sloan Digital Sky Survey. Se ha tratado de cuantificar de la mejor manera las incertidumbres
intrinsecas en la determinacién de la abundancia de helio para cada sistema en particular, para
de esta manera calcular un estimado de la abundancia primordial Yp. En el capitulo 2 se da una
pequena introduccién a la fisica de las nebulosas gaseosas y se senalan los principales agentes fisicos
que forman el espectro de emisién del tipo de objetos estudiados en este trabajo, en el capitulo 3 se
hace una pequena revisién historica de la determinacién de la abundancia de helio primordial hasta
nuestras fechas. En el capitulo 4 se discuten las fuentes de incertidumbres en la determinacién de la
abundancia de helio primordial, tanto observacionales, sisteméticas como intrinsecas. Finalmente
en los capitulos 5 y 6 se presentan los objetos estudiados asi como el calculo para la determinacién
de la abundancia de helio primordial. Las conclusiones se presentan en el capitulo 7.
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Capitulo 2

La fisica de las nebulosas gaseosas

Los resultados del presente trabajo se basan en el estudio y andlisis de las lineas de emisién
espectrales de nebulosas gaseosas y regiones ionizadas de galaxias compactas. La fisica de gases
ionizados es uno de los méas importantes temas de estudio de la astrofisica en la actualidad ya que
la interpretacién de las lineas de emisién constituye una prueba para analizar la evolucién quimica
y la historia de la formacién de estrellas mucho mas alla de los limites de nuestra propia galaxia. El
presente capitulo estd basado en la excelente publicacién acerca de la fisica de nebulosas gaseosas
a cargo de Donald E. Osterbrock, y describe de manera basica el origen fisico de las mediciones
espectrales en las que se basa el trabajo de tesis.

2.1. Introduccion

Las nebulosas gaseosas son observadas a través del telescopio como regiones brillantes y
extensas en el cielo, aquellas con el mds alto brillo como la Nebulosa de Orién (NGC 1976) o
la Nebulosa del Anillo (NGC 6720) se pueden observar ficil y directamente a través de una
fotografia o telescopio. Sin embargo las nebulosas que son intrinsecamente menos luminosas
o sufren de un alto grado de extincién interestelar son méas débiles en una placa fotografica
y necesitan exposiciones mucho mads prolongadas con filtros especiales o bien a través de
dispositivos electrénicos modernos como los CCD'. El brillo superficial de una nebulosa es
independiente de su distancia, pero las nebulosas méas distantes tienen en promedio un tamafno an-
gular més pequeno y una mayor extincién interestelar, por lo que es mas dificil su estudio detallado.

Las nebulosas gaseosas tienen un espectro de lineas de emisiéon. El espectro estd dominado
por las llamadas ”lineas prohibidas”de iones y elementos comunes, tales como [O 111 A\ 4959,
50072, la famosas lineas nebulares verdes que alguna vez se crey6 indicaban la presencia de un
elemento hipotético llamado nebulium; [N 11] A\ 6548, 6583 en el rojo; [O 11] A\ 3726, 3729 el cual
es un doblete en el ultravioleta y aparece en espectrogramas de alta y mediana dispersion en casi
cada nebulosa observada. Igualmente son prominentes las lineas permitidas del hidrégeno en sus
transiciones al nivel n=2 en el 6ptico (serie de Balmer) tales como Ha A 6563 en el rojo, HB A 4861
en el azul, Hy A4340 en el violeta, etc. Espectrogramas de larga exposiciéon o las mas modernas
observaciones espectrofotométricas que se extienen a intensidades cada vez menores muestran
lineas prohibidas todavia més débiles, asi como lineas permitidas de dificil observacion, tales como
C 11, C 111, Civ, O 11, etc. El espectro de lineas de emisién se extiende desde luego al infrarojo y
al ultravioleta, donde podemos encontrar todo tipo de lineas correspondientes a diferentes iones y
elementos.

Las nebulosas gaseosas tienen un espectro continuo muy débil, el cual consiste en componentes

ISiglas en Inglés: Charge Couple Device
2En unidades de Angstroms, 1 A=1x 10710 m.
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atémicos y de reflexion. El continuo atémico se emite principalmente por transiciones libre-ligado
en el continuo de Paschen de H I en longitudes de onda A > 3646 A, y en el continuo de Balmer
en A\ < 3646 A. Ademsds, las nebulosas pueden emitir continuo por reflexién debido a la luz de
estrellas dispersada por polvo. La cantidad de polvo varia de una nebulosa a otra y por lo tanto
el continuo debido a este efecto varia proporcionalmente. En el infrarrojo, el continuo nebular es
en gran parte radiacién térmica emitida por el polvo.

La fuente de energia que permite a las nebulosas emitir la constituye radiacién ultravioleta de
estrellas que se encuentren dentro o cerca de la nebulosa. En este tipo de nebulosas existe una
0 maés estrellas calientes con temperatura superficial T, > 3 x 10* K. Los fotones ultravioleta
que emiten estas estrellas transfieren energia hacia la nebulosa por fotoionizacion. Dado que el
elemento mas comun en el universo es el hidrégeno, en las nebulosas gaseosas la fotoionizacion
de H es el principal mecanismo de aporte de energia. Los fotones con una energia mayor a 13.6
eV (el potencial de ionizacién del 4&tomo de hidrégeno) son absorbidos en este proceso y el exceso
de energia de cada fotén absorbido sobre el potencial de ionizacién se manifiesta como energia
cinética del foto-electréon recién liberado. Las colisiones entre electrones y entre iones y electrones,
distribuyen esta energia y mantienen una velocidad que cumple la distribucién de Maxwell con
una temperatura 7" en el rango 5,000 K < T' < 20,000 K en nebulosas gaseosas comunes.

Las colisiones entre iones y electrones térmicos excitan los niveles de baja energia de los iones,
lo cual produce que los electrones suban hacia niveles superiores. Las transiciones radiativas de
estos niveles excitados tienen una probabilidad de transicion muy pequena, pero en las bajas
densidades de una nebulosa tipica (N, < 10* ecm™3) la des-excitacién colisional® es atin menos
probable de tal manera que practicamente cada excitacion conlleva a la emisién de un fotén y por
lo tanto la nebulosa emite un espectro con las llamadas lineas prohibidas el cual es muy dificil de
reproducir en el laboratorio.

De la misma manera, los electrones térmicos son recapturados por los iones y el grado
de ionizacién en cada punto de la nebulosa se mantiene constante por el equilibrio entre la
fotoionizacion y la recaptura. En nebulosas en las cuales la estrella central tiene una temperatura
muy alta, el campo de radiaciéon tiene un ntmero muy grande de fotones de alta energia y
por lo tanto la ionizacién nebular es alta. En tales nebulosas se pueden observar inclusive
lineas de excitacién colisional de [Ne V] y [Fe VII|, pero dado que el alto grado de ionizacién
depende de la alta energia de los fotones emitidos por la estrella, estas caracteristicas no necesaria-
mente indican una alta temperatura nebular, definida por la energia cinética de los electrones libres.

En el proceso de recombinacién, las recapturas se dan hacia niveles excitados de los iones
(especialmente de H), los &tomos formados de esta manera decaen hacia niveles mds bajos
a través de transiciones radiativas y eventualmente terminan en el nivel base. Durante este
proceso se emiten fotones de linea de emisién que son el origen de las lineas de Balmer y
Paschen de H I observadas en todas las nebulosas gaseosas es decir, la recombinacién de HT
da lugar a &tomos excitados H® los cuales emiten el espectro caracteristico de H I. De la
misma manera, el helio ionizado Het se recombina y emite el espectro caracteristico de He
I, y en las nebulosas con un muy alto grado de ionizacién, el helio doblemente ionizado H*+
se recombina emitiendo el espectro de He 11, siendo la linea A 4686 la mas intensa en la regién 6ptica.

Las nebulosas gaseosas pueden ser clasificadas principalmente en dos diferentes tipos?:

= Nebulosas difusas o regiones H 11

= Nebulosas Planetarias

3Efecto que se produce cuando una particula colisionante gana energia cinética a través de una absorcién disi-
pativa, lo cual incrementa la energfa térmica

4Existen también nebulosas gaseosas producto de remanentes de supernovas, cuya excitacién es producida prin-
cipalmente por ondas de choque en el medio interestelar
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Figura 2.1: Imégenes de la Nebulosa de Orién (NGC 1976) y La Nebulosa del Anillo (NGC 6720),
las cuales constituyen ejemplos de regiones H IT en nuestra galaxia. © HubbleSite.org, STScl - NASA.

A pesar de que los procesos fisicos en ambos casos son muy similares, los dos grupos difieren
enormemente en cuanto al origen, masa, evolucién y edad de los miembros tipicos. Los objetos de
estudio del presente trabajo se basan en el andlisis del primer tipo de nebulosas gaseosas, cuya
fisica se describe a continuacién.

2.2. Nebulosas Difusas

Las nebulosas difusas también conocidas como regiones H 11 (debido a que contienen en su
mayorfa HT) son regiones de gas interestelar en las cuales la fuente de ionizacién la constituyen
una o varias estrellas de tipo O o tipo B de Poblacién 1.° Normalmente existen muchas estrellas
ionizantes muchas de las cuales pueden constituir sistemas de estrellas miltiples o incluso un
ciumulo galactico cuyas estrellas mds calientes son la principal fuente de la radiacién ionizante.
Estas estrellas muy luminosas y calientes se han formado sin lugar a duda en un periodo reciente
del mismo material interestelar en las cuales se encuentran sumergidas, la temperatura efectiva
de estas estrellas se encuentran en el rango 3 x 10* K < T, < 5 x 10* K. En todo el volumen
de la nebulosa el hidrégeno se encuentra ionizado, el helio se encuentra una vez ionizado y otros
elementos pueden estar una o dos veces ionizados. Las densidades tipicas en la zona de ionizacion
de la nebulosa son del orden de 10! a 10? ecm™3 o incluso tan altas como 10* cm™3, sin embargo
deben existir regiones de densidades atin menores que se encuentran mas alld de los limites
observacionales. Igualmente en muchas nebulosas existen pequenas regiones densas y neutras que
se encuentran dispersas a lo largo de la nebulosa y del volumen ionizado. El movimiento interno
del gas ocurre con velocidades del orden de 10 kms~! , aproximadamente la velocidad del sonido
isotérmica en el medio. El gas caliente e ionizado tiende a expanderse dentro de las regiones mas
frias y neutras alrededor del gas ionizado, disminuyendo la densidad dentro de la nebulosa pero
incrementando el volumen ionizado. La superficie externa de la nebulosa se encuentra rodeada
por frentes de ionizacién penetrando el gas neutro.

El espectro de estas regiones H 1T consiste de lineas intensas de recombinaciéon de H 1, asi como
lineas de excitacién colisional de [N I1I] y [O 11]. Pero las intensidades de las lineas de [N 111] y [O I11]
difieren en gran medida dependiendo de la temperatura de las estrellas centrales ionizantes. Las
regiones H II se observan no sélo en nuestra Galaxia sino en otras galaxias cercanas. Las regiones H
11 més brillantes pueden ser facilmente observadas en la mayoria de fotografias de campo amplio de

5Término con el cual se denomina a estrellas jévenes de reciente formacién
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galaxias cercanas. Pero las imagenes obtenidas en una banda de longitud de onda estrecha en el rojo,
incluyendo Ha y las lineas de [N 1I] son especialmente efectivas al mostrar débiles y enrojecidas
regiones H 1T de otras galaxias. Las regiones H 1T se encuentran altamente concentradas en los
brazos espirales de las galaxias y constituyen los mejores objetos para determinar la estructura
de los brazos espirales de galaxias lejanas. Las mediciones de la velocidad radial de las regiones H
11 dan informacion acerca de la cinematica de los objetos de Poblacién I en nuestra y las demaés
galaxias. La masa tipica de las regiones H II observadas son del orden de 102 hasta 10* M, siendo
el limite inferior dependiente de la sensibilidad del método observacional utilizado.

2.3. Equilibrio de Fotoionizacion

El espectro de emision de las nebulosas es el resultado de la fotoionizacién de una nube de
gas difusa por fotones ultravioletas provenientes de una o més estrellas cercanas. El equilibrio
de ionizacién en cada punto de la nebulosa se logra gracias al balance entre fotoionizaciones y
recombinaciones de los electrones con los iones. Dado que el hidrégeno es el elemento méas abun-
dante, podemos obtener una primera aproximacién de la estructura de una nebulosa considerando
una nube pura de hidrégeno que rodea una estrella central caliente. La ecuacién de equilibrio de
ionizacién es

oo 4 L
NHO/ Z'] a,(H%)dv = N.N,a(H°,T) (2.1)
v v

donde J, es la intensidad media de radiacién (en unidades de energfa, por unidad de &rea, por
unidad de tiempo, por unidad de dngulo sélido, por unidad de intervalo de frecuencia) en ese
punto. Por lo tanto 47J, /hv es el nimero de fotones incidentes por unidad de drea por unidad de
tiempo por unidad de intervalo de frecuencia y a, (H°) es la seccién eficaz de ionizacién para el
hidrégeno por fotones con energia hy (arriba del umbral dado por hvy); por lo tanto la integral
representa el nimero de fotoionizaciones por atomo de hidrégeno, por unidad de tiempo. Npgo,
N. y N, son las densidades de los dtomos de H neutro, electrones y protones por unidad de
volumen y «(H®,T) es el coeficiente de recombinacién, de tal manera que la parte derecha de
la ecuacion representa el niimero de recombinaciones por unidad de volumen por unidad de tiempo.

A primera aproximacion, la intensidad media es simplemente la radiacién emitida por la estrella,
reducida por el efecto inverso al cuadrado dado por la dilucién geométrica. De tal manera que

R? L,
2L rE(0) =
£ (0) 472

drJ, = (2.2)

donde R es el radio de la estrella, 7F, (0) es el flujo en la superficie de la estrella, r es la distancia
de la estrella al punto considerado y L, es la luminosidad de la estrella por unidad de intervalo
de frecuencia.

A un cierto punto dentro de la nebulosa, la campo de radiacién ultravioleta es tan intenso
que el hidrégeno se encuentra completamente ionizado, sin embargo una fuente finita de fotones
ultravioleta no puede ionizar un volumen infinito de material, por lo tanto si la estrella se encuentra
en una nube lo suficientemente grande, debe existir un limite del material ionizado. La anchura
de esta zona de transicién entre el gas ionizado y el gas neutro es aproximadamente el del camino
libre medio de un fotén ionizante

1
d ~

~ 2.3
NHOGV ( )

el cual tipicamente es mucho menor que el radio de la nebulosa ionizada. De esta manera podemos
considerar una esfera de material practicamente ionizado en su totalidad, también llamada Esfera
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de Stromgren o region H 11, separada por una muy delgada regién de transiciéon, de una nube
de gas neutro alrededor de la esfera denominada regién H 1. Un modelo més apegado a la realidad
consistiria de una nube que contuviera hidrégeno y helio, el segundo elemento mas abundante del
Universo, pero para ello necesitamos conocer las secciones eficaces de ionizacion y los coeficientes
de recombinacién para ambos elementos.

2.3.1. Fotoionizacion y recombinacién del hidrégeno

La Figura 2.2 muestra el diagrama de niveles de energia del hidrégeno, los niveles estan mar-
cados con su su nimero cudntico principal n y el niimero cuantico angular L, asi como las de-
nominaciones S, P, D, F', etc. para los estados L = 0, 1, 2, 3, etc. en la notacién convencional.
Las transiciones permitidas® estan dibujadas por lineas sélidas. Las probabilidades de transicién
Ay de estas lineas son del orden de 10% a 10® s71, y el tiempo de vida media correspondiente
de los niveles excitados es

1
TaL=
b Z Z AnL,n’L’

n’<n L’'=L+1

(2.4)

siendo por lo tanto del orden de 10™* a 1078 s. La tinica excepcién es el nivel 225 para el cual
no existe una transiciéon radiativa permitida por medio de un fotén. Sin embargo la transicién
225 — 125 ocurre con la emisién de dos fotones, siendo la probabilidad de este proceso As2g 125
= 8.23 s~ ! lo cual corresponde a un tiempo de vida media para el nivel 225 de 0.12 s. Incluso este
tiempo de vida media es muy pequeno comparado con el tiempo de vida media de un atomo de
hidrégeno contra la fotoionizacion, el cual se estima es de 108 s. para el nivel 125 pero es del mismo
orden de magnitud que los niveles excitados. Por lo tanto, en una buena aproximacién podemos
considerar que practicamente todo el HY se encuentra en el nivel 125 y que la fotoionizacién
de este nivel estd balanceada por la recombinacién de todos los niveles. La recombinacién de
cualquier nivel excitado conlleva una rapida transicién radiativa que eventualmente termina en el
estado base. Esta aproximacién simplifica en gran medida el calculo de las condiciones fisicas de
las nebulosas gaseosas.

La seccién eficaz de fotoionizacién para el nivel 125 del H?, o en general de un ién tipo hidrégeno
con carga nuclear Z puede ser expresada como

2)= 3 (3) 29
para v > vy, donde
Ay = 28—7T (L) ma3 = 6.30 x 107® cm? (2.6)
3et \ 137.0
e = V% -1 (2.7)

y hvy = Z%hyy = 13.60 Z2 eV es la energia umbral. Para el caso del hidrégeno vy = 3.29 x 10*°
s™1 o bien Ay = 912 A.

Los electrones producidos por fotoionizacién tienen una distribucién inicial de energia que
depende de J,a,/hv. Sin embargo la seccién eficaz para colisiones eldsticas entre electrones es
bastante grande, del orden de 47(e?/mv?)? ~ 10713 cm? y estas colisiones tienden a crear una
distribucién de energia de Maxwell-Boltzmann. La seccién eficaz de recombinacién y todas las

6Las cuales para un sistema de un electrén deben satisfacer la regla de seleccién AL + 1
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Figura 2.2: Diagrama Grotrian o de niveles de energia del dtomo de hidrégeno. © Rosalie Marley,
Caltech - IPAC.

demaés secciones eficaces dentro de la nebulosa son tan pequenas que a primera aproximacion
podemos considerar la funcion de distribucién de electrones como Maxweliana y por lo tanto, todos
los procesos colisionales ocurren a tasas fijas definidas por la temperatura local. El coeficiente de
recombinacién de un nivel en especifico nL es

p2p (H°,T) = /OO v, (HY, v) f(v)dv (2.8)
0
donde
_ 4 m 3/2 2 —muv?/2kT 9.9
f(v)—ﬁ(%) v%e (2.9)

es la funcién de distribucién de Maxwell-Boltzmann para los electrones y o,,1,(H?,v) es la seccién
eficaz de recombinacién al nivel n?L para H? para electrones con velocidad v. Esta seccién eficaz
varfa aproximadamente como v~2 y dado que los coeficientes de recombinacién son proporcionales
a vo, varian aproximadamente como 7 ~1/2,
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2.3.2. Fotoionizacion de una nebulosa que contiene H y He

Después del hidrégeno, el elemento mas abundante del Universo es el helio, cuya abundancia
relativa (por ntimero) es del orden del 10 %. Una mejor aproximacion a la estructura de ionizacién
de una nebulosa real se logra considerando ambos elementos en el material que constituye la
nube difusa. El potencial de ionizacién del helio es hvs = 24.6 €V, un poco mas alto que el del
hidrégeno, sin embargo el potencial de ionizacién del He™ es 54.4 eV, y aun las estrellas tipo O
mas calientes practicamente no emiten fotones con una energia hry > 54.4 eV, por lo tanto la
segunda ionizacién del helio no ocurre en regiones H 11 ordinarias. Los fotones con energias en el
rango 13.6 eV < hv < 24.6 eV pueden ionizar unicamente al hidrégeno, pero fotones con energia
hv > 24.6 eV pueden ionizar tanto al H como al He, dando como resultado dos diferentes tipos de
estructura de ionizacién, dependiendo del campo de radiacién ionizante y de la abundancia de He.

Si el espectro de ionizacién se concentra en frecuencias justo por encima de 13.6 eV y contiene
s6lo algunos fotones con hv > 24.6 eV, entonces los fotones con energia 13.6 eV < hv < 24.6 eV
mantienen el H ionizado y los fotones con hv > 24.6 eV son absorbidos por el He. La estructura de
ionizacién consiste de una pequefia regién central H, Het rodeada por una gran regién HT, He.
Por otro lado, si el espectro contiene una gran cantidad de fotones con hv > 24.6 eV, entonces
éstos dominan la ionizacién tanto de H como de He y los limites de ambas regiones de ionizacion
coinciden, lo cual genera una regién comin HT, He™.

En una buena aproximacién, los coeficientes de recombinacién totales para el He para configu-
raciones L > 2 son los mismos que para el H dado que estos niveles son del tipo hidrégeno, pero
dado que el He es un sistema de dos electrones tiene niveles singletes y tripletes separados y por
lo tanto

i (He®, T) ~ a2 (HO, T)
L>2 (2.10)
Qs (He®, T) ~ 3,21, (HO, T)

Para los niveles P y en particular los niveles S existen diferencias importantes entre los coefi-
cientes de recombinacion de He e H. Las ecuaciones de ionizacién para el hidrégeno y helio estan
acopladas al campo de radiacién para hrv > 24.6 eV y son bastante complicadas en detalle. En
primera instancia, los fotones emitidos en recombinacién al nivel base del He pueden ionizar ya sea
H o He, dado que esos fotones son emitidos con energias justo por encima de hry > 24.6 €V. La
fraccion de fotones absorbidos por H es

- NHO CLV2 (HO)
~ Ngoa,,(H°) + Ngeoa,,(He0)

y (2.11)

y la fracciéon remanente 1 — y es absorbida por He. Posteriormente algunos fotones emitidos por
recombinacion a los niveles excitados del He pueden ionizar el H, de estas recombinaciones aprox-
imadamente tres cuartas partes son a los niveles de tripletes y aproximadamente una cuarta parte
a los singletes. Todos los procesos de captura a los niveles de tripletes terminan eventualmente en
el nivel 23S por medio de transiciones radiativas, este nivel es muy particular ya que es altamente
metaestable, pero del cual puede existir una transicién radiativa de un fotén hacia 1S que produce
una linea prohibida de 19.8 eV con una probabilidad de transicién Agsg 1 = 1.27 x 10 —4571 No
obstante existe otro proceso que compite con la despoblacién del nivel 225, el cual es la excitacién
colisional al nivel del singlete 2.5 y 2! P pudiendo ocurrir con una probabilidad importante, mien-
tras que la transiciones colisionales hacia el nivel 11S o al continuo son menos probables. Dado que
las colisiones hacia los singletes conllevan un cambio en el spin, sélo los electrones son efectivos
para causar estas excitaciones y la tasa de transiciones por 4tomo en el nivel 23S es

oo

Negassarr, = N / vomss.211 (0) £ (0)dv (2.12)

x=1muv?
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donde 0935911, (v) es la seccion eficaz de colisién para el electrén en este proceso de excitacion,
mientras que las x son los umbrales de energia. Igualmente, la densidad critica electrénica para
este nivel es

Agsg s

N.(228) = (2.13)

G235,215 + Qasso1p
en la cual las transiciones colisionales son igualmente probables que las transiciones radiativas. En
regiones tipicas H 11, la densidad de electrones es N, < 102 cm ™3, lo cual es considerablemente
menor que N, asi que practicamente todos los atomos de He en esta condicién despoblan el nivel
23S por medio de la emisién de un fotén con energia de 19.8 eV.

De las capturas a los niveles excitados del singlete del He, aproximadamente dos terceras
partes terminan poblando el nivel 2! P, mientras que la otra tercera parte pobla el nivel 21S. Los
atomos en el nivel 2! P decaen en su mayoria al nivel 118 con la emisién de un fotén de linea
de resonancia de 21.2 eV, aunque algunos decaen igualmente al nivel 2'S con una probabilidad
relativa de aproximadamente 10~3. Los fotones de resonancia son dispersados por 4tomos neutros
de He y por lo tanto, después de 10? dispersiones un fotén seria convertido en promedio en un
fotén de linea (2.06 1) y poblarfa el nivel 21.S. Sin embargo antes que un fotén sea dispersado en
tantas ocasiones, es mas probable que fotoionize un atomo de H y sea absorbido. Los atomos de
He en el nivel 21.S decaen a través de la emisién de dos fotones (con una suma de energfas 20.6 eV
y probabilidad de transicién de 51 s~!) al nivel 11S. De la distribucién de fotones en este espectro
continuo, la probabilidad de que un fotén pueda ionizar el H por un decaimiento radioactivo del
He? en el nivel 2'S es del 56 %.

Todas estas transiciones ligado-ligado del He producen fotones que ionizan el H pero no el
He, y pueden ser facilmente incluidas en las ecuaciones de ionizacién del H. El nimero total de
recombinaciones a los niveles excitados de He por unidad de volumen por unidad de tiempo es
Nyet Neap(He®, T) y de estos una fraccién p genera fotones ionizantes que son absorbidos en el
medio circundante. En el limite de baja densidad N, < N,

2 1

-+ =(0.56)| =0.96 2.14
5+ 5050) (2.14)
pero en el limite de alta densidad N, > N,

P E(o.m) + %} (0.56) + [2(0.16) + %;] = 0.66 (2.15)

Por lo tanto, la ecuacién de ionizacién se puede escribir como:

2 0o
Npo R / 7TF”(R)al,(HO)efT”alu + yNye+ Neoy (He®, T) (2.16)

r2 hv

+ pNye+ Neap(He, T) = N,N.ag(H®,T)

0

5 N ay(He®)e ™ ™dv + (1 —y)Nyer Neay (He®, T) (2.17)
T v

Ny R? /°° 7F,(R)

= NHe+Ne05A(H€Oa T)
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con
dr,
d—Tr = Nyoa, (H) (2.18)
para vy < v < Vs, y
dry o 0
peie Npyoay,(H) + Nyeoa, (He") (2.19)

para vy < v, siendo Ne = Np, + Ny +

A pesar de que el tamaiio real de la zona He™ sélo puede ser encontrada a través de la integracién
debido al acoplamiento de la ionizacion entre H y He por la radiacién, el tamano aproximado se
puede encontrar facilmente ignorado la absorcién por H en la zona He'. Esto equivale a poner
y = 0 en la ecuacién (2.16) y Nyo = 0 en la ecuacién (2.19) y podemos encontrar por analogia que

> L, 4
/ dv = Q(He) = %TSNH6+ N.ag(He") (2.20)

2

donde 75 es el radio de la zona He'. Ademés, dado que p = 1, las absorciones causadas por He
no reducen en gran medida el nimero de fotones disponibles para ionizar H y por lo tanto en una
buena aproximacion

> L, 4
/ oy = Q(H®) = %r%N}HNeaB(HO) (2.21)

0

Si suponemos que la zona He' es mucho més pequeiia que la regién HT, entonces a lo largo
de la regién HT los electrones provienen tnicamente de la ionizacién del H, pero en la zona He™,
provienen de la ionizacién tanto del H como del He. Con estas simplificaciones:

\>  Q(H") Ny. Nue\ ap(HeP)
(_) = Q) N (” Ni) n(0) (2.22)

en el caso en el que o < 711.

2.4. Calculo del espectro de emisién

La radiacién emitida por cada elemento de volumen en una nebulosa gaseosa depende de la
abundancia de los elementos, la cual estd determinada por la historia evolutiva del gas y de la
ionizacién, densidad y temperatura local determinadas por el campo de radiacién. La principal
caracteristica espectral son las lineas de emisién, las cuales en su mayoria son lineas debidas a la
excitacion colisional en equilibrio térmico. Si pudieramos observar la totalidad de las lineas en toda
la regién espectral desde el ultravioleta hasta el lejano infrarojo, podriamos medir directamente la
tasa de enfriamiento de cada punto observado de la nebulosa. Muchas de las lineas importantes en
el proceso de enfriamiento (por ejemplo [O II] AX 3726, 3729 y [O I11] AA4959, 5007) se encuentran
en la regién 6ptica y son facilmente medibles.

Por razones histéricas, los astrénomos tienden a denominar a las principales lineas de emisién
de las nebulosas gaseosas como lineas prohibidas. En realidad, es mejor concebirlas como lineas
producidas a través de excitaciones colisionales, las cuales se originan de niveles situados unos
pocos electron volts por encima del nivel base y que por lo tanto pueden ser excitados por
colisiones con electrones térmicos. De hecho, en la region éptica, todas las lineas producidas por
excitacién colisional son lineas prohibidas, debido a que en los iones comunes todos los niveles
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excitados a unos cuantos electron volts del nivel base se originan de la misma configuracién
electronica que el mismo nivel base y por lo tanto las transiciones radiativas son prohibidas por
las reglas de seleccién de paridad.

Ademas de las lineas por excitacion colisional, las lineas de recombinaciéon de H 1, He 1y He 11 son
una importante caracteristica de los espectros de nebulosas gaseosas. Estas son emitidas por atomos
que sufren transiciones radiativas en cascada hacia el nivel base producidas por recombinaciones a
niveles excitados.

2.4.1. Lineas de recombinacion en el é6ptico

Las lineas de recombinacion del espectro de H I son emitidas por 4tomos que han sido formados
gracias a la captura de electrones en niveles excitados y que emiten fotones a través de transiciones
radiativas en cascada hacia el nivel base. En el limite de baja densidad, los tinicos procesos que
deben ser considerados son las capturas y transiciones radiativas en cascada. Por lo tanto la ecuacién
de equilibrio estadistico para cualquier nivel nL puede ser escrita como

00 n—1
NpNean,L(T) + Z ZNn’L’An’L’,nL :NnL Z ZAnL,n“L” (223)

n'>n L' n''=1 L"

Es conveniente expresar la poblacién en términos de un factor adimensional b, que mide la
desviacion del equilibrio termodindmico con la temperatura y densidades locales, dado que en
equilibrio termodindmico, tanto la ecuacién de Saha

N, N, 2mmkT 3/2
plse = ( Z; ) e~ hwo/kT (2.24)
como la ecuacién de Boltzmann
N,
1; (2L + 1)eXn/kT (2.25)

son validas, la poblacién del nivel nL en equilibrio termodindmico puede ser escrita como

h? 3/2 X /kT
N, = (2L +1 n/FENO N, 2.2
= (2L + )(QkaT) c P (2.26)
donde
hV()

es el potencial de ionizacién del nivel nL. Por lo tanto, la poblacién puede en general describirse
como

2

)
— Xn/KT NN, 2.2
27rka> ¢ pte (2.28)

NnL = an(QL + 1) <

donde b,z = 1 en equilibrio termodindmico. Sustituyendo en la ecuacién (2.23) obtenemos:
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ormkT %
Anl, mw™m 7Xn/kT 2.9
(2L—|—1)( 2 ) ¢ (2.29)

2L/ +1 (X, —Xn)/k
n—1
= byur Z ZAnL,n”L”

n'’'=1 L"

donde se observa que los factores b, son independientes de la densidad sélo mientras las recom-
binaciones y transiciones radiativas sean los tnicos procesos importantes. Las n ecuaciones con
L =0,1,..,n—1 para n = n; — 1 pueden ser resueltas y expresadas en términos de una matriz
de cascada Cy, 1, /1 la cual es la probabilidad de que la poblacién del nivel nL sea seguida de una
transicién a n’L’ via todas las posibles rutas de cascada. Una vez que la poblacién de N,,;, ha sido
encontrada, es facil calcular el coeficiente de emisién en cada linea

. hVnn/
Inn’ = Z Z NnLAnL,n/L/ (230)
L=0L'=L#+1

Esta situacién es llamada Caso A en la teoria de radiaciéon de lineas de recombinacién, la
cual asume que todos los fotones de linea emitidos en la nebulosa escapan sin absorcién y que
por lo tanto no causan ninguna transicién adicional. Es una buena aproximaciéon para nebulosas
gaseosas que son 6pticamente delgadas en todas las lineas de resonancia de H I, pero que son muy
débiles para ser observadas. Las nebulosas que contienen cantidades considerables de gas tienen
grandes profundidades 6pticas en las lineas de resonancia Lyman del H 1. En cada dispersion existe
una probabilidad finita de que el fotén de linea Lyman sea convertido en un fotén de serie menor
mas un miembro menos energético de la serie de Lyman. Una mejor aproximacion que el Caso A
es el opuesto, en el cual cada fotéon Lyman es dispersado en muchas ocasiones y eventualmente
convertido (si n > 3) en un fotén de serie menor mds, ya sea un fotén Lya, o dos fotones del
continuo. La aproximacién de una profundidad 6ptica muy grande es denominada Caso B. La
situacion real para la mayoria de las nebulosas es el caso intermedio, el cual es similar al Caso B
para las lineas menores de Lyman pero progresa de manera continua a una situacién cercana al
Caso A conforme n — oo y 7(Ln) — 1.

2.5. FEfectos de transicion radiativa

Para la mayoria de las lineas de emisiéon observadas en las nebulosas no existen problemas
relacionados con la transferencia radiativa. Sin embargo para algunas lineas, especialmente las
lineas de resonancia de dtomos abundantes, las profundidades 6pticas son considerables y tanto la
dispersiéon como absorcién deben ser tomadas en cuenta para calcular la intensidad esperada de
las lineas. Otros problemas de transferencia radiativa surgen en conexién con los tripletes del He
I, la conversién de fotones de He II en radiacién observable a través de las lineas del [O III] por el
proceso de resonancia-fluorescente de Bowen” y la excitacién fluorescente de otras lineas por el
continuo de radiacién estelar.

La radiacién de recombinacién de los singletes del He T es muy similar a la del H1y el Caso B
es una buena aproximacién para el cdlculo de las lineas Lyman de He 1. Sin embargo la radiacién
de recombinacién de los tripletes del He I sufre una modificacién por el hecho de que el término
HC 235 es considerablemente mas metaestable que el nivel He® 225 y como resultado los efectos

"Este efecto es una coincidencia accidental entra las longitudes de onda de la linea Lo del He II en X 303.78 con
la de la linea O III 2p? 3P, - 3d3PY en A303.80
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Figura 2.3: Diagrama Grotrian o de niveles de energia de He I mostrando los niveles singletes y
tripletes. © Rosalie Marley, Caltech - IPAC.

de auto-absorcién son importantes (como lo es la excitacién colisional para el nivel 235). La
Figura 2.3 muestra el diagrama de niveles de energia del He I, el nivel 225 es el menor término
del triplete en el He y todas las recapturas a niveles tripletes terminan eventualmente cayendo
en cascada en este nivel. La despoblaciéon de este nivel ocurre por fotoionizacién, especialmente
por fotones Lya de H I, por transiciones colisionales a los niveles 21S y 2! P o por la fuertemente

prohibida transicién 23S — 11S. Como resultado, la poblaciéon Nysg es grande, lo cual provoca que
la profundidad éptica de las transiciones 23S — n3 P sea significante.
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2.6. Excitacion colisional del He 1

La excitacion colisional del H es despreciable en comparacion con la recombinacién como efecto
para poblar los niveles excitados de este atomo en nebulosas planetarias y regiones H 1I, dado
que incluso el umbral para el nivel méas bajo n = 2 a 10.2 eV es muy grande en comparacién con
las energias térmicas para las temperaturas tipicas en nebulosas gaseosas. Sin embargo, para el
He® la alta metaestabilidad el nivel 23S provoca que la excitacién colisional sea importante, en
especial excitando el nivel 23P provocando la emisién de una linea He 1 A10,830. Consideremos
una nebulosa lo suficientemente densa (N, > N.) de tal manera que el principal mecanismo para
despoblar el nivel 23S sean transiciones colisionales hacia 2'S y 2! P. El equilibrio de la poblacién
para el nivel 23S est4 dado por el balance entre las recombinaciones a todos los niveles del triplete
los cuales decaen eventualmente al nivel 235, y la despoblacién colisional de 235

NeNHe+ ap (H@O, TLSL) = NeN23S(QQ3S,21S + q235,21P) (231)

La tasa de poblacién por colisién del nivel 23 P es

NeNpetqassosp
(q235,215 + q235,21P)

NeNosgqassasp = (2.32)

A pesar de que las tasas de transicién colisionales del nivel 235 al 21.S y 2! P son menores que
para 23P, las tasas de poblacién por recombinacién a los niveles singletes son también pequefias y
por lo tanto las colisiones son importantes para poblar los niveles 21.S y 2! P. Efectos de excitacién
colisional similares ocurren para los niveles metaestables He® 21S y He® 22, sin embargo sus
decaimientos son mucho mas rapidos que para He’ 23S y por lo tanto las tasas de excitacién
colisional son despreciablemente pequenas.

2.7. Comparacion de la teoria con observaciones

En las secciones anteriores se ha discutido parte de la teoria fisica de las nebulosas gaseosas, sin
embargo su utilidad radica en la aplicacion de esta teoria con las observaciones disponibles de sis-
temas nebulosos en el Universo. Existen diferentes métodos para determinar los pardmetros fisicos
de una nebulosa, tales como temperatura y densidad, siempre a partir de las lineas de emisién del
espectro de las regiones de gas ionizado. La temperatura nebular puede ser determinada a partir
de la mediciéon del cociente de intensidades de pares de lineas de emisién, especificamente aquellas
emitidas por un tipo tnico de ién a partir de dos niveles con energias de excitacién considerable-
mente diferentes. A pesar de que la intensidad relativa de las lineas de recombinacién del hidrégeno
no varia proporcionalmente con la temperatura, el cociente de la intensidad de una linea a la inten-
sidad del continuo de recombinacién varia mucho maés rapidamente y puede ser una herramienta
para determinar 7. Informacién adicional de la temperatura puede ser obtenida a partir de
observaciones en el radio, combinando observaciones en el continuo de baja y alta longitud de onda
(profundidades 6pticas grandes y pequenas respectivamente) o bien mediciones del continuo de
alta longitud de onda y observaciones de lineas en el 6ptico. Por otra parte, la densidad electrénica
en una nebulosa puede ser determinada igualmente a partir de cocientes de intensidad de pares
de lineas de emision, pero con la diferencia de que sean emitidas por un tipo tnico de ién a partir
de dos niveles con energias muy cercanas pero con diferentes probabilidades de transicién radiativa.

De igual manera, es posible deducir informacion de las estrellas que generan los fotones
ionizantes a partir de las observaciones nebulares. Por ejemplo, si una nebulosa es épticamente
gruesa para un cierto tipo de radiacién ionizante, entonces el nimero total de fotones de este
tipo emitidos por la estrella puede ser deducido por las propiedades de la nebulosa. Combinando
estas observaciones nebulares (las cuales basicamente miden el campo de radiacién ionizante en el
lejano ultravioleta) con mediciones épticas de la mismas estrellas, se puede determinar {ndices de
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colores en un amplio rango que proporcionan informacién sobre la temperatura de las estrellas.
El célculo de los parametros fisicos y abundancias quimicas desarrollado en este trabajo se basa
precisamente en los métodos descritos anteriormente.

Una vez que se conoce la temperatura y densidad de una nebulosa, la intensidad observada
de una linea permite deducir el nimero total de iones en la nebulosa que son responsables por la
emisién de tal linea. De esta manera se deducen las abundancias de los elementos en las regiones H 11
y nebulosas planetarias. Un método mas sofisticado para determinar tanto la temperatura, densidad
y composiciéon quimica de una nebulosa consiste en modelar tedéricamente la estructura de una
nebulosa y producir un espectro sintético para posteriormente compararlo con las observaciones.
La idea basica del calculo de un modelo de regién H 11 o nebulosa planetaria es la siguiente:

a) Considerar suposiciones razonables acerca de los pardmetros fisicos de las estrellas ionizantes,
la distribuciéon de densidad y las abundancias relativas de los elementos en la nebulosa.

b) A partir de estas suposiciones, calcular los componentes de la estructura fisica, tales como:
ionizacién, temperatura y coeficientes de emisién como funciones de la posicién.

¢) Calcular la radiacién emergente de la nebulosa en caa punto para cada linea de emisién.

Comparando este modelo con las observaciones permite comprobar si las suposiciones iniciales
son consistentes con las observaciones. Si no es el caso, los pardmetros de entrada deben variarse
hasta que el modelo reproduzca las observaciones. En la préctica, las observaciones no son sufi-
cientemente completas ni precisas y no poseen la resoluciéon angular requerida para realizar una
comparacién real. Sin embargo, mucha informacién importante acerca de la estructura de las ne-
bulosas puede determinarse a partir de un célculo modelo-nebular. Este tipo de simulaciones se
denominan modelos de fotoionizacién y resultan en general un método sofisticado que estd mas
alla de los alcance del presente trabajo.
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Capitulo 3

Desarrollo histérico y status actual

La determinacién de la abundancia de helio pregaldctico o primordial es de capital importancia
en el estudio de la cosmologia, la fisica de particulas elementales y la evolucién quimica de galaxias.
El helio es el segundo elemento mas abundante en el universo visible de acuerdo a multiples
observaciones que han proporcionado datos en la region éptica y de radio de lineas de emisién en
nebulosas, lineas de emisién en el Optico de la cromodsfera solar asi como lineas de absorcién en
los espectros de estrellas calientes. Sin embargo, el origen de la gran abundancia de este elemento
ha sido cuestionado desde los primeros estudios de la abundancia universal de los elementos. El
presente capitulo busca brindar una perspectiva histérica de la determinaciéon de la abundancia
cosmoldgica del helio, asi como el status actual, problemas y retos tedéricos/observacionales que
afectan tal determinacion.

El desarrollo histérico de la determinacién de la abundancia de helio empez6 en la década
de los 50’s, en ese periodo los astréonomos sélo disponfan de unos cuantos datos provenientes de
estrellas tipo-B y nebulosas planetarias, los cuales eran consistentes con una fraccién de helio
por nimero de y = He/H ~ 0.1 o bien Y ~ 0.3, valores plausibles de acuerdo a las primeras
predicciones de la Nucleosintesis Primordial hechas por Hayashi (1950) y por Alpher, Follin y
Herman (1953). En esa época se crefa que esta abundancia era universal, sin embargo con el
arrivo de la evidencia de nucleosintesis estelar y el posterior desarrollo la teoria, hizo pensar a
los investigadores que en realidad los objetos mas viejos y pobres en metales tendrian la mas
baja abundancia de helio, incluso algunos autores hicieron notorio que un origen puramente este-
lar de la gran cantidad de helio implicaria una luminosidad muy grande de las galaxias en el pasado.

En 1963, C.R. O’Dell, M. Peimbert y T.D. Kinman encontraron una abundancia de helio
normal en una nebulosa planetaria pertenecente al cimulo globular M15 conocido por ser un objeto
en el cual las estrellas tienen una muy baja metalicidad ([Fe/H]~ —2)!. Este descubrimiento
llevé en 1964 (justo antes del descubrimiento de la Radiacién Césmica de Fondo) a Hoyle y R.J.
Tayler a senalar la importancia crucial en la cosmologia de la presencia o ausencia de una cantidad
universal inicial de helio. Ellos dieron un nuevo célculo de la abundancia de helio primordial por
nimero igual a 0.14 + 0.02, lo cual traducido a abundancia en masa y considerando Z = 0, Yp
= 0.36+ 0.03. Igualmente los primeros en senalar la importancia e influencia de la densidad de
neutrinos primigenia en los calculos de la nucleosintesis primordial.

Después de la observacion de la Radiacién Césmica de Fondo, la teoria de la existencia de una
cantidad primordial de helio debido a una nucleosintensis inicial empez6 a tener més relevancia
gracias a varios factores: los estudios de R.F. Christy acerca de la pulsacion de estrellas RR Lyrae
energetizadas por He™, los modelos de evolucién estelar en ctimulos globulares de J. Faulkner y
I. Iben, el estudio de los tiempos de vida relativos en las estrellas en la rama de gigantes rojas
(quemado de hidrégeno en las capas) y en la rama horizontal (quemado de helio en el nicleo),

IEn donde [Fe/H] = log(Fe/H)-log(Fe/H)q
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asi como el calculo de las masas, luminosidades y temperaturas efectivas de sub-enanas de baja
metalicidad, las cuales se encuentran un poco abajo de la Poblacién I en el extremo inferior de la
secuencia principal del diagrama HR. Pero de igual manera surgieron indicadores que contradecian
esta tendencia, por ejemplo: las estrellas sub-enanas tipo-B las cuales se localizan en el extremo
azul de la rama horizontal; sus atmdsferas son deficientes de helio, sin embargo poco después fue
demostrado que éstas tienen otras anomalias similares a las que poseen las estrellas CP? por lo
que se llegd a la conclusién que la deficiencia de helio era sélo un efecto superficial gravitacional.

En 1966, P. J. E. Peebles realizé un detallado célculo de la produccién de 3He, “He y deuterio
con base en la teoria de la Gran Explosién. En sus cédlculos supuso que la temperatura actual de
la radiacién de microondas era de 3 °K y determiné abundancias teéricas para dos valores de
la densidad de materia actual del Universo y de igual manera enfatiz6 la gran importancia de
una nucleosintesis primordial en las primeras etapas del Universo. El valor teérico obtenido por
Peebles fue de Yp = 0.27 & 0.01.

No fue hasta principios de la década de los 70’s en que el debate lleg6 a un acuerdo satisfactorio
para casi la mayoria de los investigadores, en particular en 1972 L. Searle y W. L. W. Sargent
descubrieron que dos galaxias azules compactas previamente descubiertas por Fritz Zwicky (II Zw
40 y I Zw 18) tenfan como componentes principales regiones gigantes H II con baja abundancia
de oxigeno y otros elementos pesados (I Zw 18 aun posee el record de baja abundancia para una
regién H 1I extragaldctica con [O/H]~ —1.7), pero practicamente con una abundancia de helio
normal. En su articulo destacan la dificil tarea de determinar la abundancia de helio primordial
con base en estudios empiricos del contenido de helio en objetos pobres en metales. Descartan la
posibilidad de analizar las fotésferas de las estrellas y nebulosas planetarias debido a la posible
contaminacién de material producido por las mismas estrellas. Este fue el descubrimiento que
marcé una nueva etapa en la cual se desarrollaron métodos para determinar de manera sistematica
Yp, ya sea midiendo o estimando la abundancia de helio en diferentes objetos con diferentes
metalicidades y extrapolando a un limite inferior.

Dado que en esta época no se tenian modelos sofisticados de evolucion quimica ni de evolucién
de galaxias asi como carencia de observaciones precisas, un hecho que causaba gran interés en
la comunidad cientifica era que las variaciones observadas en Z podian ser de varios érdenes de
magnitud mientras que las observadas en Y eran de unos cuantos por cientos. Searle & Sargent
estiman un valor en nimero de helio igual a He/H = 0.10, pero es un valor que no representa en
realidad un céalculo detallado sino la intencién era enfatizar que la abundancia de helio es en una
buena aproximacién constante. A pesar de no presentar claramente sus estimaciones, se pude hacer
un célculo si consideramos el valor Het /HT = 0.08 & 0.008 reportado por Searle & Sargent lo cual
equivale a Yp = 0.242 £+ 0.017.

3.1. Método clasico: Peimbert & Torres-Peimbert, 1974

En 1974 y posteriormente en 1976, Peimbert & Torres-Peimbert fueron los primeros en notar
una correlacién entre las abundancias de helio y oxigeno en una pequena muestra de regiones H IT en
la Gran Nube de Magallanes y algunas Galaxias Azules Compactas (BCG’s). Ellos establecieron un
procedimiento en el cual las mediciones de regiones H 11 Galacticas o extragalacticas que tuvieran
diferentes metalicidades (representadas principalmente por la abundancia de ox{geno) podrian ser
utilizadas para determinar la abundancia de helio primordial Yp. El procedimiento se basa en medir
la abundancia quimica para un conjunto de objetos (incluyendo el helio) los cuales tengan una
dispersiéon importante en la metalicidad. Posteriormente la abundancia de helio de cada objeto se
grafica en funcién de la metalicidad (la cual se caracteriza en funcién del oxigeno) como lo muestra
la Figura 3.1. Dado que el universo nacié con cero metalicidad Z, y tanto Z como la abundancia
de helio crecen con el tiempo, Yp puede ser determinado a partir de extrapolar la relacion de

2Estrellas de Quimica Peculiar, por sus siglas en Inglés
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Figura 3.1: Ejemplo de regresion lineal del Y vs. O/H utilizando el método de Peimbert et al.,
1974 (Figura: Izotov & Thuan, 1998, ApJ 500)

metalicidad y abundancia de helio a Z = 0. Peimbert & Torres-Peimbert ajustaron una relacién
lineal a los datos de la forma:

AY

Y = Yp+7— 1
P+ N (3.1)
AY
= Y] O/H)———
r O So7m)
La extrapolacién a Z = (O/H) = 0 proporcionaria la abundancia de helio primordial Yp

con una pendiente en la regresiéon AY /AZ (no necesariamente una constante) la cual nos daria
un importante estimado de la nucleosintesis estelar brindando una tasa a la cual el helio es
sintetizado y expulsado al medio interestelar en comparacién a la producciéon de carbono y otros
elementos pesados. Sin embargo, existen algunos problemas con la aplicacién de esta idea en
objetos de nuestra galaxia ya que en general éstos poseen una alta abundancia representativa de
Z lo que implicaria una extrapolaciéon considerable a Z = 0. Igualmente las nebulosas planetarias
necesitan una correcciéon debida al helio que es expulsado de la superficie de las estrellas en
una etapa evolutiva anterior, mientras que en su mayoria las regiones Galacticas H II no poseen
estrellas lo suficientemente calientes para garantizar la ausencia de helio neutro no detectable
He®, especialmente con la limitada resolucién angular de los radiotelescopios.

En consecuencia, los mejores objetos en los cuales se puede aplicar esta idea son regiones
extragalacticas H II in galaxias enanas irregulares como las Nubes de Magallanes o bien en
Galaxias Azules Compactas (o H 11) donde las abundancias de oxigeno y otros elementos pesados
son bajas y las estrellas ionizantes son suficientemente calientes de tal manera que las regiones de
ionizacién de hidrégeno y helio coinciden hasta en un 1 %.
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En el mismo ano de 1976, D’Orico & Peimbert publican un estudio acerca de los gradientes
radiales de las abundancias de helio, oxigeno y nitrégeno relativas a hidrégeno a lo largo de nuestra
Galaxia, sin embargo se basan en observaciones de nebulosas planetarias y por lo tanto representa
la dltima investigacién acerca de la abundancia de helio primordial utilizando objetos que no sean
galaxias H 1T o galaxias compactas azules. Ellos encontraron que el enriquecimiento de helio estaba
acoplado al enriquecimiento de metales por AY /AZ ~ 2.95  pendiente que coincide con el deter-
minado previamente a través de regiones HIl. Tgualmente encuentran un cociente de N(He)/N(H)
pregalactico de 0.073 £ 0.008 que corresponde a Yp = 0.227 4+ 0.024 considerando una correccién
por enriquecimiento de helio producido en estratos internos y por el mezclado con el material de
la nebulosa por la capa convectiva durante la fase de gigante roja de la estrella.

3.2. Década de 1980 a 1990

Siguiendo la pauta en la investigacién establecida por los articulos de Peimbert & Torres-
Peimbert, después de 1974 se publicaron diversos trabajos que en principio dieron resultados
contradictorios: Lequeux et al. (1979) present6 observaciones espectrofotométricas de regiones H
11 de las galaxias irregulares NGC 4449, NGC 6822 y IC 10, asi como las ya mencionadas I ZW 18,
II Zw 40 y II Zw 70 encontrando una regresion lineal de helio contra oxigeno con una pendiente
AY /AZ = 3, mientras que Kunth & Sargent (1983) en su estudio espectrofotométrico de 12
galaxias de lineas de emisiéon no encontraron evidencia de una correlacién entre la fraccion de
masa de helio Y y las abundancias de elementos pesados Z representadas por el cociente O/H. Sin
embargo sus resultados estuvieron muy probablemente influenciados por el alto peso estadistico
dado a IT Zw 40, galaxia para la cual la linea amarilla de helio A 5876 coincide por corrimiento al
rojo con la linea X\ 5889 del sodio de la Via Lactea teniendo un efecto de absorcién. Lequeux et al.
encontré un valor Yp = 0.233 + 0.005, mientras que Kunth & Sargent Yp = 0.245 + 0.010.

En el mismo periodo, H. B. French (1980) hace un estudio de 14 galaxias tipo H II encontrando
que los objetos con menor abundancia de oxigeno tienden igualmente a tener la menor abundancia
de helio. Con la mejor correlacién que encuentra para sus datos obtiene una abundancia de
helio primordial de (He/H)o = 0.069 + 0.006 lo cual corresponde a Yp = 0.216 £+ 0.018 con una
pendiente AY /AZ = 3.2. Sin embargo en una época en la que se cuestionaba la naturaleza de los
objetos estudiados (galaxias H II) su trabajo se centra en las caracteristicas de los objetos y en el
modelado de la formacién estelar.

Posteriormente en 1986, Pagel, Terlevich & Melnick hicieron el primer estudio extenso con ga-
laxias de lineas de emisién utilizando en su muestra once galaxias compactas azules (junto con una
seleccién de Kunth & Sargent que satisfacian los mismos criterios) con estrellas ionizantes lo sufi-
cientemente calientes para considerar los factores de correccién de ionizacion (ICF’s) despreciables.
Este articulo es histéricamente importante ya que marca una nueva pauta para la determinacion
del helio primordial al no restringirse en el cédlculo de la metallicidad con base en una regresion
lineal meramente del oxigeno, sino utilizando una correlacién del mismo con nitrégeno:

Y = Yp-i-ZCCil—}Z/ (3.2)
= Yp-i-(N/H)id(;\i]}//H)

Con base en este método, Pagel et al. encuentran un valor para su muestra de Yp = 0.237
4+ 0.005, no obstante que esta determinacién es consistente con los célculos tedricos de la
nucleosintesis primordial, encuentran que la pendiente de la regresiéon lineal es muy elevada
(dY/dZ = 5.7) y no es sustentable dentro del marco convencional de evolucién estelar (Maeder
1984; Peimbert 1986). Ellos atribuyen este comportamiento a la contaminacién local por vientos
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de estrellas tipo Wolf-Rayet en el entorno.

En 1986, D. Kunth resume las ventajas de la determinacién del helio primordial con base en la
observacién de galaxias de lineas de emisién pobres en metales sustentando que no existe evidencia
de una abundancia menor a 0.23 por masa, y sugiere un valor de Yp = 0.24 + 0.01. Igualmente, hace
énfasis en los procedimientos para una determinacién precisa de la abundancia de helio primordial,
los cuales se pueden resumir en los siguientes puntos:

1. Obtener datos de alta calidad para una muestra importante de objetos

2. Seleccionar los objetos con alto grado de ionizacién donde la temperatura estelar en promedio
exceda 38,000 °K. Grandes anchos equivalentes de las lineas de emision se requieren para
minimizar los efectos de la absorcién estelar subyacente en las lineas de H 1y He 1

3. Evitar objetos o regiones con caracteristicas en el espectro de estrellas Wolf-Rayet

4. Seleccionar galaxias pobres en metales para minimizar la correccién por enriquecimiento
estelar de helio

5. Desarrollar alguna técnica tedrica u observacional para determinar la correcciéon por helio
neutro

En los tltimos anos de la década de los 80’s la comunidad astronémica le da gran relevancia
al tema de la abundancia de helio primordial lo cual se verifica con la cantidad de articulos
publicados al respecto. G. Steigman en 1987 senala que para explotar satisfactoriamente los nuevos
datos de alta calidad que se tienen para regiones extragalacticas H 1I resulta crucial reducir las
incertidumbres en las correcciones que deben de efectuarse para suprimir el helio producido por
estrellas. Steigman sugiere un valor para la fraccién de masa primordial de Yp = 0.235+ 0.012.
Un poco después en 1989, Torres-Peimbert et al. presentan un estudio de las condiciones fisicas
del ntcleo y de las regiones H 1T en M101 y su relacién con la abundancia de helio primordial®
encontrando gradientes en la abundancia de He/H, O/H y N/H con distancias galactocéntricas.
Sin embargo el gradiente encontrado para N/O implica un enriquecimiento quimico diferente al
de oxigeno. La abundancia pregalactica de helio la determinaron utilizando datos de NGC 2363,
NGC 5471 y de la pequena Nube de Magallanes obteniendo Yp = 0.230 £+ 0.006.

En 1989, Pagel & Simonson hicieron nuevas mediciones de He I A6678 en las galaxias H
11 Tololo 1214-277, Michigan 461 y Tololo 0633-415 previamente observadas por Terlevich,
obteniendo valores similares de la abundancia de helio (Yp = 0.229 + 0.004 ). Concluyen que
las estrellas excitadoras de los objetos de baja abundancia T 1214-277 y Michigan 461 son tan
calientes y [O 11] es tan dabil que se puede tener certeza, independientemente de los modelos de
fotoionizacién, que la correccién por helio neutro es menor que al 5%, con una pendiente en su
regresiéon de helio contra oxigeno de dY/dZ =7 + 2 si Z = 25(0/H), siendo muy pronunciada
debido a la presencia de objetos ricos en nitrégeno.

3.3. Década de 1990 a 2000

La produccién de articulos cientificos acerca de la abundancia primordial de helio tuvo un
nuevo repunte a partir de 1992 hasta 1995, publicindose 8 trabajos al respecto. Melnick et al.
(1992) hace un nuevo estudio de la abundancia de helio primordial utilizando observaciones de
alta resolucién espacial de la galaxia H 11 SBS0335-052 muy pobre en metales junto con datos de
galaxias H II pobres en metales para las cuales se detecté la linea de He T A6678. Su estimado
de la abundancia de helio primordial es Yp = 0.216 4 0.006 el cual senalan es consistente a 20
con las predicciones de la nucleosintesis primordial, sin embargo senalan que este valor puede

3M101 (NGC 5457) es una galaxia tipo Sc con regiones H II prominentes
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incrementarse si no se supone estrictamente una regresién lineal ya que argumentan que el valor
de la pendiente obtenida AY/AZ ~ 7.7 es un orden de magnitud més grande que el valor predicho
por la nucleosintesis estelar.

Pagel et al. publicaron en 1992 un importante articulo en el cual hacen un nuevo estimado de
la abundancia primordial de helio con base en una amplia muestra de regiones H 11 extragalacticas
descubiertas en el mapeo con objetivo prismatico de Palomar, Michigan, Tololo y Cambridge
e incluidas en la extensa muestra espectrofotométrica de R.J. Terlevich et al. (1991). Ellos
determinan una fraccion de masa de helio pre-galactico Yp = 0.228 4+ 0.005 o bien Yp < 0.242
con una certeza de 95% tomando en cuenta todas las fuentes de incertidumbre sisteméticas.
Utilizando regresiones de méxima probabilidad relativa (maximum likelihood) de helio contra
ox{geno y nitrégeno encuentran un comportamiento bastante lineal con una pendiente dY/dZ
cercana a 5 (o 4 si se toma en cuenta el polvo interno) y excluyendo de la muestra galaxias H 11
de las cuales se conoce que tienen caracteristicas espectrales de estrellas tipo Wolf-Rayet.

En 1993 se publican dos articulos referentes al tema, siendo el primero de Mathews et al.
quienes utilizan diversos modelos de evolucién quimica para galaxias compactas irregulares a
fin de determinar la abundancia de helio primordial Yp a partir de la correlacién entre las
abundancias observadas de Y y Z. En su estudio sugieren que una regresiéon lineal no nece-
sariamente aporta una correcta determinacién de Yp, especialmente para el caso de los datos
de Y contra N/H, los cuales dependen de las contribuciones relativas de un enriquecimiento
primario y secundario del nitrégeno en estrellas de baja metalicidad. Su mejor estimado para la
abundancia primordial de helio es de Yp = 0.2284+ 0.005 para O/H y Yp = 0.223+ 0.006 para N/H.

Skillman & Kennicutt son los autores del segundo articulo de 1993 en donde presentan la espec-
troscopia en el 6ptico y en el cercano infrarrojo de I Zw 18, de la cual derivan condiciones fisicas y
las abundancias de oxigeno, nitrégeno, azufre y helio para ambas componentes del objeto. Utilizan-
do nuevos coeficientes de emisividad para el helio obtienen una fraccién de masa Y = 0.238 + 0.006.

Nuevamente en 1994, Skillman et al. presentan un trabajo similar de especroscopia 6ptica
e infraroja para la galaxia pobre en metales UGC 4483, la cual es una galaxia enana irregular
en el grupo de M81 con regiones H II. Se determiné una abundancia de He/H = 0.079 £+ 0.002
utilizando la linea de emisién de He T A 6678 lo cual corresponde a una fraccién de masa de 0.239
+ 0.006, la cual consideran consistente con los valores observacionales de la abundancia de helio
primordial.

Posteriormente la determinacién de la abundancia de helio primordial entré en un periodo
marcado por un desarrollo en las técnicas de observacion, analisis de los datos y consideraciones
de las incertidumbres asociadas. Esto se logré observando una mayor cantidad de objetos ideales
para el estudio de la abundancia de helio primordial, para los cuales se poseian datos de muy
buena calidad. Igualmente se empezo6 a considerar de manera importante todos los efectos fisicos,
tedricos y observacionales que pudieran contribuir a una incertidumbre en la determinacion de
Yp. El primero de estos intentos estuvo a cargo de Y. I. Izotov, T. X. Thuan y V. A. Lipovetsky
en 1994, en su articulo utilizan observaciones espectrofotométricas de 10 galaxias compactas
azules con abundancias de oxigeno en el rango de 12 + log(O/H) = 7.37 a 8.04, encontrando
que la absorcién estelar subyacente y las correcciones por helio ya sea neutro o doblemente
ionizado eran despreciables. Sustentan que el principal mecanismo fisico que interviene en la
diferencia de la intensidad de las lineas de He I de su valor de recombinacién es la excitacién
colisional. Igualmente hacen notar la diferencia entre valores de la abundancia de helio obtenidos
utilizando los valores de emisividad por recombinacién de He I de Brocklehurst (1972) y Smits
(1994). Tomando en cuenta estas diferencias derivan para su muestra una abundancia de helio
primordial Yp = 0.229 £ 0.004 con una pendiente dY/dZ = 5.8 £+ 1.7) utilizando las emisividades
de Brocklehurst y Yp = 0.240+ 0.005 utilizando las emisividades de Smith (con dY/dZ = 5.8 £ 4.4).
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Posteriormente K. A. Olive & G. Steigman (mayo de 1995) utilizaron observaciones de 49
regiones H II extragaldcticas de baja metalicidad para definir valores promedio de O vs. H, *He
vs Ny “He vs. O las cuales son extrapoladas a cero metaliciad para obtener una abundancia
de helio primordial en fracciéon de masa Yp = 0.232 £ 0.003 con un limite superior (a 2 o) de
Y2 < 0.238. En su publicacién enfatizan la idea de que las regiones H 11 extragaldcticas pobres
en metales representan posiblemente un conjunto de objetos muy heterogéneos los cuales no
necesariamente proveen un panorama claro de la evolucion temprana del oxigeno y el nitréogeno en
la Galaxia. Igualmente, plantean que si se toma como limite superior Y3° < 0.238 y se compara
con calculos recientes de la produccion de helio de la nucleosintesis primordial se obtiene un
cociente de bariones a fotones 719 < 2.5 y el nimero equivalente de neutrinos livianos N,, < 2.7.

Dos meses después de la publicacién de Olive & G. Steigman, D. Sasselov & D. Goldwirth hacen
un nuevo estimado de las incertidumbres en la determinacién de la abundancia de helio primordial.
Sasselov & Goldwirth re-examinan los errores sistematicos en la determinacién de Yp y encuentran
que los errores catalogados como sistematicos son en realidad significativamente mayores que los
errores estadisticos y concluyen que la incertidumbre en el valor de la determinaciéon de Yp es
mayor que la reportada y en general estos errores sistematicos tienden a desestimar el valor de la
abundancia de helio primordial. A pesar de que no dan un nuevo estimado para la abundancia de
helio, argumentan que el verdadero limite superior para Yp es 0.255, valor que puede relajar las
constricciones del niimero de especies de neutrinos ligeros y eliminaria la necesidad de considerar
modelos exdticos que pudieran reconciliar las observaciones con los pardametros de densidad del
modelo estdndar de Big Bang.

Nuevamente en 1997, Izotov, Thuan & Lipovetsky presentan un importante estudio en el cual
hacen una nueva determinacién de la abundancia de helio primordial poniendo especial énfasis en
la deteccién y correccién de los efectos sisteméticos. Utilizan espectrofotometria de alta calidad
para 27 regiones gigantes H 1I extragalacticas, en 24 galaxias azules compactas con abundacias
de oxigeno en el rango 12 + log(O/H) entre 7.22 y 8.17, (Z¢/50 < ZZs/6). Encuentran que
precisamente la galaxia més deficiente en metales: I Zw 18 (Z ~ Z/50) no puede ser utilizada
para el propdsito de la determinacién de helio primordial debido a sus anormalmente bajas
intensidades de linea para He 1. En su examen de efectos sisteméticos sefialan que los efectos
de las correcciones tanto para el helio neutro y por absorcién estelar subyacente en las lineas
de He 1, las posibles desviaciones del caso B de la teoria de recombinacién?, la estimulacién por
fluorescencia en la intensidad de las lineas de He 1, las variaciones de temperatura en las regiones
H 11, los vientos de estrellas tipo Wolf-Rayet y las ondas de choque por supernovas son pequenas.

Sin embargo, concluyen que el principal efecto que afecta la determinacién de Yp subyace en
el conjunto de datos atémicos utilizados, para ellos el mejor conjunto de datos los reprentan las
emisividades para He I calculadas por Smith (1994) y los factores de correccién por excitacién
colisional de Kingdon & Ferland (1995). Utilizando el mismo procedimiento cldsico para la determi-
nacion de Yp, obtienen un valor de 0.243 £ 0.003 para ambas regresiones del oxigeno y nitrégeno,
con un valor de dY/dZ = 1.7 £+ 0.9 considerablemente menor a los obtenidos anteriormente pero
consistente con los modelos de evolucién quimica de galaxias enanas en proceso de formacién de
estrellas con flujos salientes de material mezclado. Senalan igualmente que una extrapolacién a
la metalicidad solar d& un valor correcto de la fracciéon de masa solar del helio dentro de los errores.

Pocos meses después, Olive, Skillman & Steigman retoman el tema considerando las obser-
vaciones hechas por Izotov et al. del mismo ano, las cuales senalan a primera vista, darian un
valor muy grande para Yp. Sin embargo encuentran que estos datos son totalmente consistentes
con los publicados por Pagel et al. (1992), Skillman et al. (1994) y Skillman et al. (1997) pero
no deben de ser tomados como un conjunto exclusivo para la determinaciéon de la abundancia de
helio primordial debido a la falta de objetos lo suficientemente pobres en metales. Haciendo una
combinacién de todos los datos para un andlisis de 62 regiones H II, encuentran que la correlacion

4ver capitulo 2
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Figura 3.2: Imagenes de las regiones H 11 mas pobres en metales: I Zw 18 y SBS-0335-052

entre Y y O/H resulta en un valor de Yp = 0.234 £ 0.002. Sin embargo, consideran la posibilidad
de que en el proceso de la obtencidon de abundancias a partir de las observaciones pueda haber
existido una contaminacion sistematica de incertidumbres no conocidas que puedan desviar el
valor de Yp.

Craig Hogan, Keith Olive & Sean Scully realizan un muy particular estudio de la abundancia
de helio primordial en 1997, en el cual determinan Yp a través de un método estadistico Bayesiano
a partir de observaciones de abundancias observadas en un conjunto de galaxias las cuales
experimentaron un enriquecimiento de helio debido a produccién estelar. En lugar de usar
una regresion lineal con base en la abundancia de metalicidad, construyeron una funcién de
probabilidad relativa utilizando una hipétesis Bayesiana a priori la cual consiste en suponer que
la verdadera abundancia de helio debe siempre exceder el valor primordial por una cantidad que
puede ser tan grande como un enriquecimiento maximo w. En su estudio encuentran estimados de
Yp entre 0.221 y 0.236 dependiendo del subconjunto de datos utilizado y de la hipétesis a priori
considerada. Con esta técnica Hogan et al. estiman un limite superior el cual es independiente
del modelo considerado, igual a Yp < 0.243 con un valor de confianza del 95 %, lo cual favorece
una baja densidad bariénica y una alta abundancia de deuterio primordial. Igualmente concluyen
que la principal fuente de error en la determinacién de este limite para la abundancia de helio
primordial no se encuentra en el modelo de enriquecimiento estelar considerado, sino en las
desviaciones sistematicas de los estimados de Y en cada regiéon H 11 individual. Este articulo es
Unico en su género ya que desde 1974 representa el tnico intento estadistico para determinar Yp
sin utilizar el método clasico de Peimbert et al.

Sin embargo, al ano siguiente y siguiendo con su particular método de investigacion, Izotov
& Thuan publicaron un nuevo y extenso articulo en el cual utilizan una muestra de 45 regiones
H 11 para determinar la abundancia de helio primordial con una precisién que ellos estiman
mejor que el 1%. Sus datos fueron obtenidos de observaciones espectrofotométricas de 15
galaxias compactas azules con baja metalicidad (Zg/13 < Z < Z/4). Sehalan que su muestra
constituye una de las mds grandes disponibles y mds homogéneas (en cuanto se refiere a la
obtencién, reduccién y anélisis) para la determinacién de Yp. A diferencia de Olive et al. (1997),
Izotov & Thuan incluyeron las dos regiones H 11 m&as pobres en metales conocidas hasta el
momento I Zw 18 (Z/50) y SBS 0335 - 052 (Z/43). Utilizando el método clésico de regresién
lineal encuentran un valor de Yp = 0.244 4+ 0.002 y 0.245 £ 0.001 para el caso de oxigeno y
nitrégeno respectivamente, valores que concuerdan con anteriores estudios de los mismos autores
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(Izotov et al.; 1994, 1997) pero mayores que otras determinaciones. Sustentan que parte de las
diferencias provienen del hecho que otros autores hayan utilizado la componente noroeste de
I Zw 18 en la determinacién de Yp la cual tiene una fuerte absorcién estelar subyacente que
reduce la intensidad de las lineas de He 1 de un 5% a 25%. Izotov & Thuan utilizan por el
contrario la componente sureste de I Zw 18 la cual tiene un menor efecto por absorcién subyacente.

Dos importantes trabajos fueron publicados entre 1998 y 1999 con relacién a la abundancia de
helio primordial, a pesar de que en ninguno de ellos se calcula un nuevo estimado para Yp, resultan
relevantes por diversas discusiones tedricas:

= Brian D. Fields & Keith A. Olive (1998) presentan un estudio de la evolucién del helio en el
cual discuten la evolucién quimica de galaxias irregulares y galaxias compactas azules gracias
a nuevos datos y modelos de evolucién quimica recientes. En su andlisis buscan evidencia de
efectos de enriquecimiento propio en las regiones H 1I lo cual provocaria una correlacién en la
medida de dispersion de las abundancias de helio, oxigeno y nitrégeno de su valor promedio.
Ademas representa un excelente resumen historico acerca de las discrepancias entre resultados
obtenidos por Olive et al. e Izotov et al. desde 1997.

= Robert A. Benjamin, Evan D. Skillman & D. Smits presentan un nuevo conjunto de emi-
sividades para determinar la intensidad de las lineas de helio las cuales incluyen efectos de
excitacién colisional para los niveles 23S y 218 y por ello elimina la necesidad de hacer correc-
ciones para lineas con niveles superiores menores a n = 5. Estiman que las incertidumbres en
los datos atomicos por si solas pueden limitar las determinaciones de las abundancias hasta
en un 1.5% y senalan que en los Ultimos intentos para determinar la abundancia de helio
primordial las incertidumbres en los datos atémicos fueron erréneamente despreciados.

En 1999, Izotov et al. retoma el estudio de las galaxias mas pobres en metales I Zw 18 y SBS
0335-052 utilizando nuevas observaciones espectrofotométricas y tomando en cuenta las diferencias
discutidas anteriormente en la literatura acerca de las abundancias de helio, oxigeno y nitrégeno
entre las componentes noroeste y sureste de I Zw 18. A pesar de esto encuentran que la abundancia
de oxigeno en ambas componentes es la misma dentro de los errores, no asi en cambio para el
caso de SBS 0335-052 donde encuentran un gradiente en la abundancia de oxigeno. Su principal
contribucién en esta publicacién senala que la determinacién de la densidad numérica electrénica
a través de las lineas de emisién de [S 11] resulta caracteristica de la zona de ionizacién de ST pero
no de la zona en la cual se ioniza el helio lo cual conlleva a una subestimacién de la fraccién de
masa de helio. Determinan que la abundancia de helio por promedio ponderado en I Zw 18 y SBS
0335 - 052 es igual a Y = 0.246 4+ 0.0015 y tomando en cuenta la correcién por produccién estelar
de He resulta en una fracciéon de masa de helio primordial igual a Yp = 0.2452 £ 0.0015.

3.4. Ano 2000 hasta la actualidad

Viegas, Gruenwald & Steigman publican un nuevo estudio de cardcter tedrico acerca de los
factores de correccién por ionizacién (ICF’s), los cuales se aplican a las abundancias obtenidas
para corregir por niveles de excitacién no considerados. Estos factores para el caso de helio se
aplican de tal manera que

y=ICFx(y" +y*) (3.3)

Normalmente, los ICF’s se habian tomado de tal manera que ICF = 1, sin embargo Viegas et
al. encuentran que para las regiones H 1I utilizadas para calcular la abundancia de helio primordial
Yp, existe un correccién de ionizacién que denominan ’reversa’, de tal manera que ICF < 1y
estiman una reduccién en los valores publicados de Yp del orden de 0.003, el cual es casi el doble
del error estadistico citado. De esta manera sugieren que el verdadero estimado para los mas
recientes resultados de Izotov et al. deberia ser Yp = 0.241 4+ 0.002, sin embargo puntualizan que
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este estimado no toma en cuenta otras posible fuentes de incertidumbre como fluctuaciones en la
temperatura y absorcion estelar subyacente.

Otro célculo tedrico de la abundancia de helio primordial fue estimada por Ballentyne, Ferland
& Martin (2000) en la cual principalmente, tratan de determinar la dispersién que deberia tener
la pendiente dY/dZ a través de modelos de fotoionizacién para regiones H II bajas en metales.
Concluyen que los factores de correccién por ionizacion no son despreciables para nebulosas exci-
tadas por estrellas con temperatura efectiva mayor a 40,000 °K y pueden ser significativamente
negativas para regiones con temperaturas mayores a 45,000 °K. Igualmente establecen un criterio
por medio del cual se puede hacer una selecciéon de nebulosas que potencialmente tengan ICF’s no
despreciables.

En los anos subsecuentes, los Peimbert publican una serie de cuatro articulos referentes al helio
primordial en los cuales discuten nuevas formas de determinacién de Yp y hacen una comparaciéon
a los resultados obtenidos por Izotov et al. (1999). El primero de ellos corresponde a una nueva
determinacién observacional por parte de M. Peimbert, A. Peimbert & M. T. Ruiz (2000) la
cual se realiza con un objeto un poco atipico de acuerdo a las tendencias observacionales de la
época las cuales apuntaban a regiones H II extragalacticas en galaxias azules compactas. Peimbert
et al. utilizan trece componentes brillantes de la region H 11 NGC 346 en la Pequena Nube de
Magallanes para determinar la abundancia de helio primordial. Justifican el cambio en la tendencia
observacional de las determinaciones de Yp basadas en regiones H 1I lejanas debido a los siguientes
puntos:

= No se necesita una correcion por absorcién estelar subyacente debido a que las estrellas
ionizantes pueden ser excluidas de las observaciones

= Los factores de correcciéon por ionizacién pueden ser estimados observando diferentes lineas
de visién para una region H 11 dada

= La precisién de la determinacién puede ser estimada comparando los resultados derivados
para diferentes puntos en una regiéon H 1I determinada

= La temperatura electronica es en general mas pequena que para las regiones H 1T mas pobres

en metales y por lo tanto se reduce el efecto de excitacion colisional del nivel metaestable
23S del He 1

Sin embargo, indican que una desventaja importante es la correcciéon debida a la evolucién
quimica de la Pequena Nube de Magallanes la cual es mucho méas grande que otros sistemas. A
pesar de ello encuentran que las abundancias por masa de helio y oxigeno estan dadas por Y =
0.2405 + 0.0018 y O = 0.00171 £ 0.00025. Utilizando una pendiente dY/dO = 3.5 £+ 0.9 obtenida
a partir de modelos y observaciones de galaxias azules compactas e irregulares determinan una
abundancia de helio primordial Yp = 0.2345 £ 0.0026.

Nuevamente en 2001 Peimbert et al. realizan un estimado de la abundancia de helio primordial
a través de las que consideran las mejores observaciones de regiones H II extragalacticas de baja
metalicidad disponibles en la literatura. Estas son de las regiones NGC 346, I Zw 18 y NGC 2363.
Para el conjunto de datos de I Zw 18 y NGC 2363, Peimbert et al. obtienen valores de Y menores
que los reportados por Izotov et al. (1998) debido a una diferente temperatura electrénica. Sefialan
que a pesar de que la diferencia es pequena no es despreciable y estiman un valor para Yp =
0.2351 4+ 0.0022 el cual encuentran consistente con la determinacion obtenida en Peimbert et al.
de 2000.

En el tercer articulo de la serie publicado (2002), Peimbert & Peimbert re-analizan las
observaciones de las 45 regiones H II extragaldcticas de Izotov et al. (1994, 1997, 1998, 1999) de
las cuales seleccionan las mejores 12 y determinan la abundancia de helio primordial a través del
procedimiento clasico de Peimbert et al. de 1974, encontrando que Yp = 0.2371 + 0.0015, el cual
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es considerablemente menor al obtenido por Izotov et al. debido principalmente al tratamiendo de
la temperatura electrénica y sus fluctuaciones.

De la misma manera en 2002, A. Peimbert, M. Peimbert & V. Luridiana estudiaron el efecto
de las fluctuaciones y la estructura de temperatura dentro de las regiones H 1I. Brindan una nueva
ecuacién que relaciona la temperatura obtenida de las lineas de [O 111] con la temperatura de He
II. A través de ésta derivan la abundancia de helio primordial para cinco objetos con muy baja
metalicidad que incluyen los tres objetos més pobres en metales conocidos en la literatura. De
esta manera derivan una abundancia Yp = 0.2356 + 0.0020, valor menor al obtenido considerando
la temperatura derivada de 7'(O111) y denominan a esta abundancia Yp(nHc) debido a que no
consideran la contribucién colisional a la intensidad de las lineas de Balmer. Senalan que las
ultimas derivaciones de la abundancia de helio primordial no han tomado en cuenta este factor
de incertidumbre el cual conlleva a desestimar Yp. Considerando las contribuciones colisionales
derivan Yp = 0.2384 £ 0.0025.

Gruenwald et al. realizan un nuevo andlisis de la determinacién del helio primordial, basindose
en el método de Peimbert et al. (1974) y considerando los errores sistematicos en la determinacién
de Y y en consecuencia de Yp tales como las fluctuaciones de temperatura, la evolucién de las
regiones H 11 (diferentes estrellas ionizantes con diferentes temperaturas), inhomogeneidades en
las componentes del gas y distintos modelos de foto-ionizacién, calculan una nueva fraccién de
masa para el helio primordial igual a Yp = 0.238 4 0.003.

V. Luridiana, A. Peimbert, M. Peimber y M. Cervifio publican un importante articulo (2003)
acerca de una de las méas grandes fuentes de incertidumbre en la determinacién de Y y que hasta ese
momento no se habia considerado en detalle. Describen una nueva determinacion de la abundancia
de helio primordial basados en el analisis de la abundancia de cinco regiones H 1I extragalacticas
pobres en metales, para las cuales presentan modelos tedricos de foto-ionizacién con los cuales
estudian cuantitativamente el efecto de la excitacién colisional de las lineas de Balmer y cémo
afecta a la determinacién de la abundancia de helio en regiones individuales. Sefialan que este
efecto tiene dos vertientes:

1. La intensidad de las lineas de Balmer aumenta con respecto al valor de la recombinaicén
pura, lo cual mimetiza una abundancia mayor de hidrégeno

2. El enrojecimiento observado es mayor que la verdadera extincién como resultado del efecto
de colisién en diferentes lineas de Balmer

Una determinacion precisa de la contribucién colisional a las lineas de Balmer requiere un
modelado detallado tanto de las fluctuaciones de temperatura como de estructura de ionizacion
dentro de la nebulosa. Igualmente, consideran los efectos de la estructura y fluctuacién de
temperatura, la estructura de densidad, la presencia de helio neutro, la excitacion colisional de las
lineas de He T asi como la absorcién subyacente en las lines de He 1. De esta manera realizan un
estudio verdaderamente completo en el cual consideran todos los efectos conocidos que resulten
en una incertidumbre sistematica de la determinacién de la abundancia de helio primordial. Para
sus cinco objetos encuentran que Yp = 0.2391 4+ 0.0020. Sugieren que para futuros estudios
enfocados a la determinacion de la abundancia de helio primordial se deben considerar las
dificultades inherentes a una determinacién precisa de las contribuciones colisionales, sin embargo
estas dificultades se pueden eludir si estos esfuerzos se encaminan a analizar regiones H II de
moderadamente baja metalicidad.

En 2004, Izotov & Thuan presentan un nuevo estudio y determinacién de la abundancia de
helio primordial. En esta ocasién presentan el conjunto de datos analizados mas grande que
cualquier otra publicacién anterior. Utilizan observaciones espectroscépicas de 82 regiones H 1T en
76 galaxias azules compactas que comprenden un amplio espectro de metalicidades (entre 7.43
y 8.30 en la escala 12 + log(O/H), lo cual corresponde a Z5/30 < Z < Zg/4). No obstante
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s6lo 33 regiones H II son objetos nuevos y los demds corresponden a objetos anteriormente
publicados (Izotov & Thuan 1998b). De esta gran cantidad de datos sélo utilizan un sub-conjunto
de siete regiones H II para las cuales derivan la fraccion de masa de helio tomando en cuenta
los efectos sistemaéticos de incertidumbre. Encuentran que el resultado neto de todos los efectos
sistematicos combinados es pequenio y puede cambiar la masa de He determinada por no mas
de 0.6 %. Por medio del método tradicional para la determinacién del helio primordial derivan
Yp = 0.2421 4+ 0.0021 y una pendiente dY/dO = 5.7 £+ 1.8, lo cual corresponde a dY/dZ = 3.7+ 1.2

Keith A. Olive & Evan D. Skillman son los autores del iltimo y méas extenso estudio acerca
de status actual en la determinacién de la abundancia de helio primordial. En buena medida
representa un andélisis realista de los alcances y limitaciones del método clasico observacional
a través de regiones H II extragaldcticas el cual hasta hace unos pocos anos representaba la
Unica alternativa observacional para determinar Yp. Sin embargo a pesar de no representar un
método directo para la determinacién de la abundancia de helio primordial, las observaciones
de la Radiacién Césmica de Fondo (Cosmic Microwave Background CMB) constituyen una
herramienta para constrenir la cantidad de helio primordial a través de la dependencia de la
fraccién de masa de helio en la densidad bariénica y la anisotropia descubierta en la Radiacién
Césmica de Fondo.

Olive & Skillman utilizan las observaciones de la sonda WMAP (Wilkinson Microwave
Anisotropy Probe) y el modelo estdndar del Big Bang para dar predicciones precisas de las
abundancias primordiales de los elementos ligeros. Encuentran que las discrepancias entre las
determinaciones observacionales y el valor favorecido por los resultados de WMAP son impor-
tantes. Después de examinar las fuentes de incertidumbre sistemdaticas en las determinaciones
observacionales de la abundancia de helio primordial, concluyen que las éstas se encuentran
completamente limitadas por los errores sistematicos y que éstos a su vez no han sido totalmente
desarrollados y resueltos por ninguna determinacién observacional publicada hasta la fecha.
Senalan que el espectro observado de regiones H II pobres en metales debe ser analizado de
una manera no-paramétrica, de tal manera que las condiciones fisicas de las regiones H 11 y la
abundancia de helio sean determinadas puramente de las razones de flujo de las lineas de emisién
del helio y del hidrégeno.

Notas de la Tabla 3.1

(@) Este articulo no fue incluido en el capitulo 3 , se trata de una publicacién de la conferencia:
Chemical Evolution of Galaxies : H, He, C, N and O, Peimbert, M. ”Star-Forming Dwarf
Galaxies and Related Objects”, Proceedings of the Workshop on Star-forming Dwarf Galaxies
and Related Objects (1st TAP Astrophysics Meeting), held at Institut d’Astrophysique, Paris,
July 1-3, 1985. Edited by Daniel Kunth, Trinh Xuan Thuan, and J. Tran Thanh Van. Gif-
sur-Yvette: Editions Frontieres, 1985., p.403

(®) Trabajo publicado en la Primera Escuela Internacional de Fisica de Astroparticulas, Primor-
dial Abundances of the Light Elements, Pagel, B. E. J. in A Unified View of the Macro and
the Micro Cosmos, First International School on Astroparticle Physics, Erice (Sicily, Italy),
January, 1987. Edited by A. De Rjula, D.V. Nanopoulos, and P.A. Shaver. Singapore: World
Scientific, 1987., p.399

() Estimacién de un limite superior

() Estimado bayesiano (no observacional)
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Autor(es) Yp estimada & error  ano

Hoyle & Tayler 0.36 + 0.03 1964
Peebles 0.27 + 0.01 1966
Searle & Sargent 0.242 £+ 0.017 1972
Peimbert & Torres-Peimbert 0.216 + 0.02 1974
Peimbert & Torres-Peimbert 0.228 + 0.014 1976
D’Orico & Peimbert 0.227 + 0.024 1976
Lequeux et al. 0.233 £+ 0.005 1979
French 0.216 + 0.018 1980
Kunth & Sargent 0.245 £+ 0.003 1983
Peimbert(®) 0232 4+ 0.013 1985
Pagel et al. 0.237 + 0.005 1986
Kunth 0.24 + 0.01 1986
Pagel® 0.232 £ 0.004 1987
Steigman 0.235 £+ 0.012 1987
Torres-Peimbert et al. 0.230 + 0.006 1989
Pagel & Simonson 0.229 £+ 0.004 1989
Melnick et al. 0.216 + 0.006 1992
Pagel et al. 0.228 £+ 0.005 1992
Mathews et al. 0.228 + 0.005 1993
Skillman & Kennicutt 0.238 + 0.006 1993
Skillman et al. 0.239 + 0.006 1994
Izotov et al. 0.240 £+ 0.005 1994
Olive & Steigman 0.232 £+ 0.003 1995
Sasselov & Goldwirth(®) <0,255 1995
Izotov et al. 0.243 + 0.003 1997
Olive et al. 0.234 £+ 0.002 1997
Hogan et al.(¥) 0.221-0.236 < 0.243 1997
Izotov & Thuan 0.245 + 0.004 1998
Izotov et al. 0.2452 4+ 0.0015 1999
Viegas et al. 0.241 + 0.002 2000
Ballantyne et al. 0.2489 4+ 0.003 2001
Peimbert et al. 0.2345 4+ 0.0026 2000
Peimbert et al. 0.2351 4+ 0.0022 2001
Peimbert & Peimbert 0.2371 4+ 0.0015 2002
Peimbert et al. 0.2384 £+ 0.0025 2002
Gruenwald et al. 0.238 4+ 0.003 2002
Luridiana et al. 0.2391 4+ 0.0020 2003
Izotov & Thuan 0.2421 + 0.0021 2004
Olive & Skillman 0.249 £+ 0.009 2004

Tabla 3.1: Relacién histérica de la determinacién de la abundancia de helio primordial

41



CAPITULO 3. DESARROLLO HISTORICO Y STATUS ACTUAL
3.4. ANO 2000 HASTA LA ACTUALIDAD

Igualmente hacen patente el hecho de la poca disposicién de datos observacionales y espectros
de la calidad suficiente para un estudio que no dependa de relaciones entre parametros fisicos
que conlleven a una determinacién paramétrica con errores desestimados. El resultado de su
andlisis es Yp = 0.249 %+ 0.009, sin embargo senialan que la mayoria de los espectros analizados no
constrifien significativamente la abundancia de helio primordial. De esta manera Olive & Skillman
se inclinan en favor de un rango de valores permitidos para la abundancia de helio primordial
siendo este de 0.232 < Yp < 0.258, lo cual estaria en concordancia con las mediciones de la
cociente barién-fotén 7 de WMAP y la medicién de la abundancia de deuterio (aunque todavia
existiria alguna discrepancia con la cantidad de litio primordial).

Existen otras publicaciones referentes a la abundancia de helio primordial de caracter tedrico
(Bauman et al. 2003, Trotta & Hansen 2003 y Cyburt et al. 2004) sin embargo se enfoncan en
calculos de las abundancias primordiales de elementos ligeros considerando teorias alternativas a
la fisica del modelo estandar de la Nucleosintesis primordial o bien considerando mediciones de
la Radiacién Césmica de Fondo. Sin embargo para los fines de determinar la abundancia de helio
primordial cuantitativamente no resultan relevantes.
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Figura 3.3: Diagrama que muestra la determinacion de la abundancia de helio primordial como
funcién del tiempo. Los puntos representan las determinaciones listadas en la Tabla 3.1 siguiendo
el mismo orden. (Cortesia: V. Luridiana)
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Capitulo 4

Fuentes de incertidumbre en la
determinacion de Yp

La determinacién de la abundancia de helio en regiones H II y su extrapolacion para derivar
Yp se ha convertido en los tltimos anos en un campo de investigaciéon importante y controversial
dada su relacion directa con la cosmologia, la evolucién quimica de galaxias y el estudio de las
condiciones fisicas dentro de las regiones H 1I. Sin embargo muchos investigadores han identificado
numerosas fuentes de incertidumbre que afectan la determinacién de la abundancia de helio
primordial a través de regiones H 1I.

M. Peimbert, el creador del método clasico para determinar la abundancia de helio primordial
divide las incertidumbres asociadas con la determinacion de la fraccién de masa Yp en tres grupos:

= Grupo I - Incertidumbres en la determinacién de los cocientes de las lineas de emision
= Grupo II - Incertidumbres en la interpretacion de los cocientes de lineas de emisién

= Grupo III - Incertidumbres en la extrapolacién a metalicidad cero, Z = 0

En el primer grupo las incertidumbres pueden ser atribuidas a los problemas experimentales
en las mediciones debido a la calibracién de detectores que miden los cocientes de lineas (lo cual
incluye deteccién de senal-a-ruido, linealidad del detector, la atmdsfera de la Tierra, la substrac-
cién del cielo, etc.) y la falta de correcciones para una posible absorcién estelar subyacente del
continuo estelar. Este tltimo problema seria el mas importante y representaria una incertidumbre
sistematica. Sin embargo, la presencia o ausencia de este efecto puede ser reducida a través de
diferentes mediciones de las lineas de He I con diferentes anchos equivalentes. Para aquellos casos
cuidadosamente analizados, los efectos de absorcién estelar subyacente son del orden de 1% o
menos.

Las incertidumbres del grupo II pueden ser atribuidas a la presencia de helio neutro, la
variacién en la temperatura (fluctuaciones), la precisién de los datos atémicos, las correcciones
por excitacién colisional de las lineas de He I, correcciones por efectos de transferencias radiativas
y correcciones por excitacién colisional de las lineas de H 1. La presencia de He neutro disminuiria
sisteméticamente la abundancia observada de helio. Sin embargo, ninguno de los métodos
aplicados hasta la fecha en las regiones estudiadas ha encontrado evidencia de que la cantidad de
He neutro sea relevante, los modelos de fotoionizacién indican de igual manera que no representa
un problema importante. Si existieran variaciones en la temperatura electronica del gas, las
abundancias de los elementos pesados derivadas de las lineas de excitacién colisional serian
desestimadas y las abundancias de He tenderian a ser un poco sobrestimadas, sin embargo en
condiciones de alta densidad y temperatura las contribuciones colisionales se incrementarian, lo
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cual daria como resultado una subestimacién de Y.

La ya mencionada metaestabilidad del nivel 23S del He I es otra fuente de incertidumbre en
los célculos de parametros atémicos, la alta poblacion de este nivel causa una emisién adicional
en lineas tales como A\ 4471 y A5876 ya sea por excitacién colisional o por efectos de transferencia
radiativa. La intensidad de la linea del singlete A6678 puede ser de igual manera aumentada
por excitacién colisional debido a la poblacién del nivel 235. Los efectos colisionales pueden
ser calculados si la temperatura electréonica y la densidad son bien conocidas, y éstos son muy
pequeiios para densidades electrénicas tipicas de 100 cm™3, con excepcién de la {inea A 7065. Esta
dltima puede ser utilizada para calibrar la influencia de efectos de transferencia radiativa, los
cuales normalmente son pequenos para regiones H II extragalacticas. Si los errores por excitacién
colisional no son corregidos, se sobreestimaria sistematicamente la abundancia de helio.

En las altas temperaturas de las regiones H 1I bajas en metales, la excitacion colisional de las
lineas de H 1 puede ser importante, sin embargo no lo es tanto para fracciones de hidrégeno neutro
menores a 0.0001 (Skillman & Kennicutt, 1993), célculos directos del balance de fotoionizacién
en regiones H II normalmente dan como resultado un valor mucho menor al mencionado. Cabe
resaltar que los diferentes cdlculos atémicos y de emisividades por recombinacién disponibles en la
literatura para las lineas de He I en el éptico constituyen una excelente aproximacién con los datos
atémicos observables (dentro de un 1%), sin embargo existen aun diferencias importantes con
los resultados en transiciones infrarrojas. Igualmente, se estima que los efectos por transferencia
radiativa son despreciables para las lineas brillantes utilizadas para derivar la abundancia de helio
primordial, particularmente para las lineas de los singletes.

Dentro del tercer grupo se consideran problemas intrinsecos del método clasico de Peimbert
para la determinacién de la abundancia de helio primordial. Para determinar el valor de Yp a partir
de un conjunto de regiones H 1I determinado, es necesario estimar la fraccién de helio presente en
el medio interestelar producido por la evolucién quimica galdctica. Normalmente Yp se obtiene a
través de

Ay

YP:Y_OAO

(4.1)

donde todas las cantidades estdn dadas en masas. Una buena determinaciéon de Yp requiere de
objetos con baja metalicidad de tal manera que la extrapolacién a metalicidad cero y por ende
el valor de corte de la regresion lineal Yp tengo un AY pequeno. Sin embargo, se requiere de
la misma manera un espectro amplio de metalicidades a fin de obtener una pendiente AY/AZ
con la menor dispersién posible. Dado que lo esperado es que la cantidad de He/H se incremente
en funcién de Z, no es probable que este método pueda desestimar sistematicamente Yp. Si
la suposicién de linealidad se relaja, entonces en principio, la abundancia de helio primordial
puede ser significativamente menor. Steigman et al. sugieren que el helio puede estar mejor
correlacionado con el nitrégeno y/o con carbono que con el oxigeno. Observacones posteriores
tienden a apoyar tal suposicién.

Finalmente debe considerarse un factor muy importante, éste consiste en cémo combinar las
diferentes fuentes de incertidumbre sisteméticas. Dado que los posibles errores no estan correla-
cionados no tiene sentido sumar (linealmente) todas las posibles e imaginables incertidumbres para
obtener un estimado del error total sistemético en la determinacién de Yp. Sin embargo muchas
fuentes potenciales de incertidumbre pueden ser clasificadas como no probables con la ayuda de
constricciones observacionales. En este capitulo se analizardn en detalle las incertidumbres asoci-
adas al calculo de la determinacién de la abundancia de helio primordial mencionadas dentro de
los tres grupos principales.
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) DE Yp
4.1. ABSORCION ESTELAR SUBYACENTE

4.1. Absorcion estelar subyacente

Los espectros observados de regiones H 1T extragalacticas se producen debido a la combinacién
de emisién nebular y emision estelar. La emision estelar incluye un continuo con las lineas del
hidrégeno y del helio en absorcién. Si la absorcién subyacente no es tomada en cuenta, la intensidad
de las lineas de emisién del H y He son desestimadas. Para objetos con lineas emisién (por ejemplo
Hf) cuyos anchos equivalentes sean pequenos, la correccién por absorcién estelar subyacente es
grande y por lo tanto los errores asociados seran mayores.

Existen tres maneras de minimizar los errores introducidos por este problemas:

a) Contar con suficiente resolucién angular de tal manera que sea posible evitar la luz de estrellas
jovenes dentro del campo de vision. Esto es posible solamente en regiones H 11 dentro del
Grupo Local ( Peimbert et al. 2000, Peimbert 2003)

b) Disponer de buenos modelos de la produccién quimica estelar de tal manera que sea posible
reproducir el espectro estelar esperado.

¢) Analizar objetos con grandes anchos equivalentes en sus lineas de emisién

4.2. Estructura de ionizacion
Para determinar con precisiéon valores de la abundancia de helio dentro de una regiéon H 11 en

especifico necesitamos considerar la estructura de ionizacién de la nebulosa. El valor total de la
abundancia de helio He/H estd dada por

N(He) [ N.N(He)dV + [ N.N(Het)dV + [ N,N(Het+)dV

N(H) [N.N(H%)dV + [ N,N(H*)dV (4.2)
_ J NeN(Het)dV + [ N.N(Het)dV
= ICF(He) fNeN(H+)dV (4.3)

donde IC'F(He) es el factor de correccién por ionizacién para el Helio. Para objetos con un bajo
grado de ionizacién es necesario considerar la presencia de helio neutro He® dentro de la zona
de ionizacién del hidrégeno HT, mientras que para objetos con un algo grado de ionizacién es
necesario considerar la posible presencia de hidrégeno neutro H° dentro de la regién de ionizacién
del helio He™. Para el primer tipo de objetos, el factor de correccién por ionizacién ICF(He)
debe ser mayor a 1.0, mientra que para objetos con un alto grado de ionizacién, este factor debe
ser menor a la unidad. El problema de determinar el mejor IC'F' ha sido materia de controversia
entre distintos autores (Shields 1974, Stasiriska 1983, Pena 1986, Viegas et al. 2000, Viegas &
Gruenwald 2000, Ballantyne et al. 2000, Gruenwald et al. 2002, etc.) y no se ha logrado una
conclusién satisfactoria.

Las desviaciones de la unidad para el factor de correccién IC'F ocurren en una zona dentro
y cerca del limite de ionizaciéon para una regién H 11 determinada. Aquellas regiones H II que
estdn delimitadas en densidad en todas las direcciones tienen un ICF(He) = 1.0. Relafio et al.
(2001) estudiaron el tipo espectral de las estrellas ionizantes de la regién NGC 346' y dedujeron
al ajustar las intensidades de linea observadas con modelos de foto-ionizacién, que cerca de la
mitad del total de fotones ionizantes escapan de la nebulosa, lo cual favorece un IC'F(He) = 1.0,
coincidiendo con estudios de ionizacién del medio interestelar en galaxias externas que predicen
el escape de una gran fraccion de fotones ionizantes para la mayoria de las regiones luminosas
H 11. Salvo casos especificos, existe una tendencia que favorece la suposiciéon de que el factor de
correccién por ionizacién para el helio ICF(He) es muy cercano a la unidad.

1Ctmulo estelar asociado con la nebulosa del Tucéan.

47



CAPITULO 4. FUENTES DE INCERTIDUMBRE EN LA DETERMINACION
DE Yp
4.3. TEMPERATURA DE LAS NEBULOSAS
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Figura 4.1: Diagrama esquemadtico de dos tipos de esferas de Stréomgren, la primera (izquierda)
con un bajo campo de radiacién y la segunda (derecha) con un potente campo de radiacion lo cual
provoca que la frontera de ionizacién del hidrégeno y helio coincidan

4.3. Temperatura de las nebulosas

La temperatura derivada del cociente de las lineas A4363 (de [O 1I1]) y A5007 (O 1I) es la
que normalmente se utiliza para determinar la abundancia de helio en las regiones H 11, bajo la
suposicion de una temperatura constante. Sin embargo, los modelos de fotoionizaciéon de estas
regiones muestra que existen variaciones significativas en la temperatura dentro de las nebulosas y
que en las regiones H 11 més pobres en metales, las zonas en donde se originan las lineas de [O I11]
son miles de grados més calientes que las regiones donde se originan las lineas de [O 1I], mientras
que las lineas de He T se originan en ambas regiones.

A partir de observaciones en regiones H II galacticas y extragaldcticas existe una creciente
evidencia de que las fluctuaciones en temperatura son mayores a las predichas por modelos de
fotoionizacion quimicamente homogéneos. La temperatura representativa de las lineas de He I
es considerablemente menor que la temperatura derivada de las lineas [O 11I]. Estos resultados
implican que la temperatura T(4363/5007) es una sobreestimacién de la temperatura T (He 11).

4.4. Estructura de densidad

Para producir un buen modelo de fotoionizacién y un estimado de la excitacién colisional para
las lineas He I se necesita un buen modelado de la estructura de densidad de las nebulosas. Las
regiones H 1T muestran fluctuaciones de densidad muy grandes lo cual es aparente con imagenes de
muy alta resolucion de regiones gigantes H 1I extragaldcticas que han sido usadas para determinar
la abundancia de helio primordial.

Existen cinco grupos de lineas prohibidas que han sido utilizadas para estimar la densidad
en las nebulosas: [S1I], [O11], [Fel1], [CliI] y [Ar1v]. Cada conjunto proporciona un estimado
de la densidad en diferentes zonas de las regiones H II, normalmente la densidad obtenida a
través de [SII] muestrea del 2 al 4% del volumen exterior de la regién de ionizacién, mientras
que [O11] y [FellI] muestrean del 10 al 15%. El [Cl111] se utiliza para determinar la densidad
de cerca del 85% del objeto y con [Ariv] se estima la densidad del volumen mds profun-
do de la nebulosa hasta en un 2-4%. Desafortunadamente para la mayoria de las regiones H
11 mejor observadas sélo existen estimados de la densidad a partir de las lineas provenientes de [S 11].
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Normalmente, las lineas de [SII] son utilizadas igualmente para determinar los efectos colisio-
nales en las lineas de He 1, lo cual tiene que ser considerado como una primera aproximacion, pero
no con la precisién sufuciente para dar un estimado de Y considerando la necesidad requerida para
la determinacién de la abundancia de helio primordial. Otro problema relacionado con la densidad
derivada de [S11] (aparte de sélo representar una pequeiia fraccién de la regién H 11) consiste en
que es practicamente insensible para valores de densidad menores que 100 cm™3, por lo cual es
recomendable (cuando sea posible) utilizar las lineas provenientes de [FeIIl] en lugar de las de [S11]
para el calculo de la densidad debido a que representan una fraccién mayor del volumen total de
la regién H 11 y es més sensible en los regimenes de bajas densidades.

4.5. Excitacion colisional de las lineas H1 y Her

Davidson & Kinman (1985) fueron los primeros en resaltar la importancia de la excitacién
colisional de las lineas de Balmer del estado base del atomo de hidrégeno. La importancia de este
efecto es proporcional a H?/HT y al factor de Boltzman para excitacién colisional. En objetos con
metalicidades muy bajas con alta temperatura electrénica, la contribucion de este efecto a la inten-
sidad de la linea HA3 puede ser importante. Dado que H°/H* no puede ser derivado directamente
de las observaciones se necesitan modelos de fotoionizacién adaptados a cada regién H II consi-
derada para estimar apropiadamente este efecto. Para objetos con T, > 17000 °K la excitacién
colisional de las lineas de Balmer introduce probablemente la més grande fuente de incertidumbre
en la determinacién de Y (Luridiana et al. 2003).

4.6. Profundidad éptica de las lineas del triplete de Her1

La intensidad de las lineas provenientes del triplete de Hel es afectada por la profundidad
éptica del nivel 23S del 4tomo de helio. Normalmente este efecto se corrige al determinar la
profundidad Optica 73889 del cociente de las linea més afectada del triplete con una linea del
singlete (las lineas del singlete son independientes de este efecto) y de la profundidad &ptica
derivada se aplica la solucién de simetria esférica a las lineas A\5876 y A4471 para corregir sus
intensidades, lo cual en general es una correcién pequena. Las cuatro lineas méas sensibles a 73ggg
son A3188, A3889, \4713 y A7065. Dos de ellas, A4713 y A7065 incrementan su intensidad si
la profundidad 6ptica T3gg9 aumenta, mientras que las restantes tienen un comportamiento inverso.

Peimbert (2003) suguiere utilizar el valor de 73ss9 derivado de A4713 y A 7065 junto con los
cdlculos de Benjamin et al. (2002) para corregir las lineas A 5876 y A4471 para todos los objetos.
Argumenta que mientras las intensidades de las lineas A 3188 y A 3889 dependen de la profundiad
optica a lo largo de la linea de visién, las lineas A 4713, 7065, 5876 y 4471 dependen de los 4&tomos que
absorben los fotones en todas lineas de visién y que re-emiten en nuestra direcciéon de observacién
y por lo tanto dependen en promedio de la profundidad éptica a lo largo de todos los angulos.

4.7. Otros problemas

Aparte de las fuentes de incertidumbre discutidas anteriormente, existen otros problemas
asociados a la determinaciéon de Yp que son de menor importancia pero sin embargo deben ser
tomados en cuenta.

Uno de ellos es la precisién en los parametros atémicos requerida para derivar las abundancias
a partir de las intensidades de las lineas He I, esta precisién parece estar dentro de un intervalo del
0 al 3%. Comparaciones de los coeficientes de recombinacién para el He T de diferentes autores
indican diferencias de pocos porcientos para la intensidad de algunas lineas del He I. De igual man-
era, una comparacion en la literatura de las contribuciones colisionales indica una diferencia similar.
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Problema Sin corregir  Corregido
Absorcién subyacente en las lineas de H 1 - 50 + 5
Absorcién subyacente en las lineas de He 1 + 70 + 7
Intensidad de las lineas de H1y He I + 2
Estructura de ionizacién + 12 + 5
Fluctuacién de temperatura - 60 + 15
Estructura de densidad + 45 + 10
Excitacién colisional de las lineas de He 1 - 90 + 7
Excitacién colisional de las lineas de H 1 +50 + 20

Profundad 6ptica de las lineas del triplete de He 1 + 10 + 3
Parametros atémicos de H1y He I + 30 + 15
AY/AO + 10

Tabla 4.1: Errores en la determinaciéon de abundancia de helio primordial, proporcional a una
diezmilésima parte de la fraccién de masa

La correcciéon por enrojecimiento puede ser sistemdaticamente sobrestimada si la excitacion
colisional de las lineas de H I no se toma en cuenta, lo cual introduciria un factor adicional
de correccién para las abundancias de He derivadas. Cota & Ferland (1988) sugieren que las
regiones H II con presencia de polvo pueden mostrar desviaciones del Caso B para las lineas de
H 1, este efecto disminuiria el valor de He/H. Finalmente, se tienen que considerar los errores en
la estimacién de las intensidades de linea: calibracion de las estrellas estdandar, la estadistica de
fotones, la extincién atmosférica, las propiedades de los detectores, etc.

La tabla 4.1 presenta el estimado del error en la determinacién de la abundancia de helio pri-
mordial a partir de un conjunto tipico de datos de regiones H 11 observadas (Peimbert et al., 2003),
la segunda columna muestra el tamano y signo de la desviacion en la determinacion de Yp cuando el
problema es ignorado. La tercera columna incluye errores estadisticos si el problema es considerado.

Es claro que para una determinacion en especifico la consideracién de las diversas incertidumbres
dependerén de las regiones H 1I incluidas. Por ejemplo, si los objetos son de baja temperatura T, la
contribucién por excitacién colisional de las lineas de H 1 y He I serd pequena y consecuentemente
sus errores seran menores; pero por otro lado el error debido a la pendiente AY/AO serd grande.

4.8. Los mejores objetos para la determinacion de Yp

Para derivar un valor preciso de la abundancia de helio primordial es necesario minimizar las
fuentes de incertidumbre presentadas en este capitulo. La aplicacién del método de Peimbert para
la determinacién de Yp a objetos de nuestra Galaxia no es recomendable debido al hecho de que
las abundancias representativas de las regiones H 11 de la Via Lactea son muy altas y por lo tanto
se requeriria una extrapolacién muy grande a metalicidad cero. En general las regiones Galdcticas
H 11 no contienen estrellas lo suficientemente calientes como para garantizar la no presencia de
helio neutro no detectable. De igual manera, las nebulosas planetarias necesitan una pequena
correcién por el helio procesado y transportado a la superficie durante diversas etapas evolutivas
de las estrellas centrales, correccion que no es conocida en detalle.

Considerando cada una de las fuentes de errores sistematicos se puede concluir que los mejores
objetos para determinar la abundancia Yp deben tener las siguientes caracteristicas:

a) Una medida importante del ancho equivalente de la linea HB en emision, de esta manera se
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reducirian los efectos de la absorcién estelar subyacente.

b) Un alto grado de ionizacién, lo cual asegurarfa la no presencia de He neutro no observable
dentro de la nebulosa.

¢) Una baja densidad que contribuya a disminuir los efectos de excitacién colisional, pero lo
suficientemente grande para que sea un objeto brillante.

d) Un valor moderadamente bajo de la metalicidad (representativamente O/H), para que de
esta manera se tenga una correccién pequena por AY

En consecuencia, los mejores objetos en los cuales se puede aplicar esta idea son regiones H 11
extragalacticas en galaxias enanas donde la abundancia de oxigeno y de otros elementos pesados
es baja y el campo de ionizacién proporcionado por las estrellas centrales es muy caliente, por
lo que las regiones de ionizacién del hidrégeno y el helio coincidirian dentro de 1%. En los afios
recientes, como lo constata el resumen presentado en § 3, se han realizado importantes esfuerzos
para mejorar la determinacién de la abundancia del helio pre-galdctico asi como de la pendiente
AY/AO por medio de observaciones de regiones extragaldcticas H I1.

Las ventajas de estos métodos son:

1. La teoria de recombinacién para el hidrogeno y el helio parece contar con un muy alto
grado de entendimiento (dentro de un 1% o 2 %), las intensidades no son muy sensibles a la
temperatura o densidad y en particular, no existen factores exponenciales.

2. Las bajas abundancias aseguran una pequena extrapolacién a Z = 0

3. Se puede asegurar que la presencia de helio neutro es despreciable si se consideran tem-
peraturas efectivas de las estrellas ionizantes lo suficientemente altas. Como pardmetro de
comparacién se puede analizar el grado de ionizacién del oxigeno (O 11/0 1II) y azufre (S
11/S 111) los cuales tienen diferentes potenciales de ionizacién, con predicciones tedricas prove-
nientes de modelos de fotoionizacién

4.8.1. Un problema adicional: disponibilidad de objetos

Con todas las restricciones antes citadas, es claro que muy pocos objetos en la literatura
cumplen con los requisitos necesarios para ser considerados ideales para la determinacion de
la abundancia de helio primordial. Para resolver significativamente esta situacion es necesario
incrementar el nimero de mediciones de nuevas regiones con metalicidades extremadamente
bajas. Esto requeriria una muestra inicial muy grande de objetos de tal manera que el nimero
de candidatos que satisfagan los criterios antes mencionados se incremente y de esta manera se
puedan seleccionar los mejores datos espectroscopicos.

Es posible que incluso las regiones H 1T mas pobres en metales no sean los mejores candidatos
para derivar una abundancia precisa de Yp debido a que las altas temperaturas 7T, de estas
regiones contribuirian de manera significativa a los efectos colisonales.

En este capitulo se ha tratado de dar una breve descripcién de los muiltiples procesos que
conllevan a un grado de incertidumbre en la determinacion de la abundancia de helio primordial. Los
esfuerzos tanto tedricos como observacionales para caracterizar y minimizar cada fuente probable
de incertidumbre engloban muchos campos de investigacién en la fisica y astronomia modernas.
Una determinacién precisa de la magnitud y posible correccién de los errores es necesaria para
determinar de una manera significativa la abundancia de helio primordial.
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Capitulo 5

Observaciones

En el capitulo anterior se senalaron las caracteristicas que deberian poseer los mejores objetos
para el estudio de las abundancias de helio y en especifico para determinar la abundancia de
helio primordial. Las constricciones son importantes y desafortunadamente muy pocos objetos en
la literatura cumplen con los requisitos necesarios para ser considerados ideales en este andlisis.
Los mejores objetos para este tipo de trabajo son regiones H 1I extragaldcticas con un alto brillo
superficial, que contengan estrellas calientes ionizantes, que sean de baja metalicidad y con un
débil continuo estelar subyacente. Sin embargo, ni siquiera las regiones H 11 mas pobres en metales
podrian representar los mejores candidatos para derivar una abundancia precisa de Yp debido a
que las altas temperaturas T, de estas regiones contribuirian de manera significativa a los efectos
colisonales.

Dada esta problematica, el estudio de la determinacién de la abundancia de helio primordial se
encuentra restringida a la disponibilidad de objetos éptimos. Para resolver significativamente esta
situacion es necesario disponer de un gran ntmero de mediciones de regiones con caracteristicas
especiales. Una muestra muy grande de objetos daria la posibilidad de que el nimero de candidatos
que satisfagan los criterios antes mencionados se viera incrementada y de esta manera se podria
discriminar entre los objetos para asi seleccionar los mejores datos espectroscépicos.

5.1. Observatorios virtuales

La astronomia moderna estd entrando en una nueva etapa revolucionaria en cuanto a la
observacién, manejo y almacenamiento de datos astrofisicos. En afios recientes se ha dado un
incremento espectacular en la cantidad de datos observacionales disponibles para la investigacion
cientifica gracias a proyectos internacionales de mapeo miltiple de la béveda celeste en la region
Optica asi como en el cercano infrarrojo y ultravioleta. La importancia de este hecho en la
astronomia es enorme, asi como la complejidad del manejo de las bases de datos creadas para la
distrubucién y aprovechamiento de las observaciones. En los proximos anos los datos disponibles
para la investigacién cientifica seguiran acumulandose y llegardn a un punto en el que se tendran
que manipular de un manera eficiente datos con centenares de parametros y tal vez decenas de
millones de objetos astronémicos.

Es precisamente a través de estas grandes bases de datos llamadas Observatorios virtuales
que el estudio de la determinacion de la abundancia de helio primordial puede ser beneficiada dada
la gran cantidad de objetos disponibles como muestra inicial. Teéricamente, la disponibilidad de
una gran cantidad de objetos prototipo para la determinacién de Yp brindaria mayor posibilidad
de encontrar objétos idéneos en cuanto a los pardmetros fisicos requeridos.

El concepto de los observatorios virtuales tiene un gran auge en la astronomia moderna, ex-
isten ambiciosos proyectos presentes y futuros para su implementacién. Algunos de los proyectos
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internacionales de observatorios virtuales méds importantes son los siguientes:

= Sloan Digital Sky Survey (SDSS)
= 2MASS
= VIRMOS

= DEEP2

éstos estan revolucionando la manera en la que se hace astronomia, anadiendo enormes cantidades
de datos de alta calidad a los ya disponibles para la investigacién. Las observaciones del presente
trabajo se basan en los datos publicados por el primero de estos observatorios a través de una
buisqueda estadistica de objetos dentro del espacio de pardmetros necesario para el estudio de la
determinacién del helio primordial. A continuacién se describe brevemente el proyecto, la obtencién
de datos asi como la seleccién de los mejores objetos con su informacién espectrofotométrica.

5.1.1. Sloan Digital Sky Survey

El Sloan Digital Sky Survey SDSS como sus creadores lo denominan, consiste en el proyecto
de mapeo astronomico mds ambicioso jamds realizado y ha obtenido particular relevancia debido
a su estrategia y metodologia, asi como los logros cientificos alcanzados desde la publicacién de
su primer conjunto de datos. El proyecto cubrird en detalle una cuarta parte de la totalidad del
cielo, determinando las posiciones y brillo absoluto de mas de 100 millones de objectos celestes.
Medird igualmente la distancia a mas de un millén de galaxias y cuasares. Su estrategia consiste
en producir una muestra muy grande y homogénea de galaxias y objetos del espacio profundo
a través de diferentes bandas fotométricas con una precisa astrometria, seguida de un estudio
espectroscopico de un conjunto de objetos seleccionados.

Para tal propésito, el SDSS utiliza un telescopio de 2.5 m f/5 especialmente construido para el
mapeo del cielo a través de una cdmara especial CCD de gran formato para obtener imagenes en
mas de 10,000 grados cuadrados para objetos de alta latitud Galactica en cinco bandas diferentes.
El telescopio se situa en el Observatorio Apache Point en Sunspot, Nuevo México. La estrategia de
observacién fue disenada de tal manera que una gran cantidad de cielo fuese cubierta por tiempo
de observacién, de este modo la informacién es obtenida de manera continua mientras el telescopio
barre la béveda celeste. El mapeo ha sido disenado precisamente para maximizar su sensibilidad
a objetos que constituyan las estructuras de grandes dimensiones del Universo. El proyecto cubre
cerca del 25% de la béveda celeste con objetos en el limite de resolucién de magnitud 23 en
cinco bandas diferentes! lo cual permite determinar fotométricamente el corrimiento al rojo de los
objetos.

Fl sistema espectroscopico consiste en la utilizacién de placas metalicas perforadas situadas en
el plano focal que producen 640 espectros individuales en un campo de tres grados de didmetro
con una resolucién R = A/A\ cercana a 1800 en el intervalo de longitud de onda de 3800 a 9200
A y una relacién senal-ruido > 13 por A. Este intervalo se divide en dos cdmaras alrededor de
6150 A con un espectrégrafo individual. Las fibras épticas instaladas en los orificios de los platos
que llevan la luz a los espectrégrafos cubren tres segundos de arco en el plano focal. El tiempo
carcteristico de exposicién de cada placa es de 45 minutos, dividido en al menos tres partes
para rechazar ruido de rayos césmicos. Esta serie de exposiciones es precedida y seguida por un
conjunto de exposiciones de calibracién.

Lu, g, r, iy z centradas en X 3540, A4770, X 6230, X 6230, A 7630 y X 9130
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Figura 5.1: Telescopio del SDSS en el Observatorio Apache Point en las montafias de Sacramento
en Nuevo México. El sitio se encuentra a 2787 metros sobre el nivel del mar. La combinacién de la
altura y la distancia de la civilizacién lo hacen un excelente sitio de observacion.

El mapeo espectroscépico de la segunda entrega de datos del SDSS: Data Release 2 (DR2) de la
cual fueron seleccionados los espectros para este trabajo, contiene aproximadamente los siguientes
objetos:

= 900,000 galaxias de campo con un corrimiento al rojo promedio de 0.1
= 100,000 galaxias rojas luminosas (LRGs) en un volumen limitado a z ~ 0.4

= 100,000 cuasares seleccionados por color

Como es claro, la cantidad de objetos disponibles en el SDSS DR2 para la investigacion
cientifica es increiblemente basta. Las técnicas clasicas de observacién y seleccién de objetos
para el estudio astrondémico han dejado de ser vigentes y como fue senalado anteriormente,
estos nuevos observatorios virtuales con millones de datos estan revolucionando la astrofisica
moderna. La adquisicion final de datos para ulterior estudio y aplicacion a la investigacion
tiene que realizarse a través consultas estadisticas a las bases de datos, éstas se encuen-
tran estructuradas de tal manera que el investigador pueda realizar consultas eficientes en busca
de objetos de su interés utilizando parametros y variables comunes en la investigacién astronémica.

Uno de los grandes problemas en la determinacion de la abundancia del helio primordial es
precisamente encontrar objetos con ciertas caracteristicas fisicas que los hagan ideales para la
aplicacién del método descrito en §3. El SDSS representa una fuente de datos muy importante
e incomparable para este propdsito, ya que cuenta potencialmente con una cantidad muy
grande de regiones H II extragalacticas observadas en su estudio espectroscopico, muchas de
las cuales pueden resultar candidatos idéneos para la determinacién de Yp. Son muchos los
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parametros fisicos requeridos a las regiones H II extragalacticas de tal manera que puedan ser
utiles para el estudio de la abundancia de helio primordial, sin embargo la consulta realizada
a la base de datos y sistema de archivos espectroscopicos del SDSS-DR2 se basé en primera
instancia en un sélo pardmetro fisico: el ancho equivalente de la linea de emisién HS. Una
medida importante de este pardmetro reduce significativamente los efectos de absorcién estelar
subyacente, ademés puede ser una caracteristica fisica que refleje el alto grado de ionizacién de
una region H 11, lo cual aseguraria la no presencia de He neutro no observable dentro de la nebulosa.

Otros requerimientos fisicos tales como una baja densidad que contribuya a disminuir los
efectos por excitacién colisional, una alta temperatura electrénica y la baja metalicidad (O/H)
podrian incluirse dentro de las restricciones de la bisqueda entre los objetos del SDSS-DR2. Sin
embargo, las busquedas en el catdlogo del proyecto se realizan a través consultas estadisticas
dentro del espacio de pardmetros astronémicos disponibles para cada objetos. Estos parametros
fueron a su vez medidos y determinados estadisticamente a través de filtros computacionales y
métodos de reduccion autométicos, por lo que una consulta demasiado restringida en cuanto a las
variables astrofisicas arroja como resultado un nimero reducido de objetos los cuales no satisfacen
en general las necesidades del problema. Es por ello que la consulta realizada al SDSS-DR2 en
bisqueda de objetos candidato tuvo la tnica restriccion de proporcionar todos los objetos que
contaran con observaciones espectroscopicas y que tuvieran una emisién de la linea HG con un
ancho equivalente mayor a 50 A. De esta manera el SDSS-DR2 proporcioné un nimero total de
850 objetos, de los cuales se obtuvo el espectro reducido por cada uno de ellos en formato FITS?,
el cual permite la manipulacién visual y numérica a través de diferentes paquetes computacionales
astrondmicos.

Posteriormente se procedié a analizar cada uno de los objetos por separado utilizando la
rutina SPLOT del paquete cientifico IRAF3, el cual permite visualizar el espectro en funcién
de la longitud de onda. Todos los objetos proporcionados por el SDSS-DR2 contaban con
lineas de emisién HB con un ancho equivalente > 50 A, sin embargo muchos de estos objetos
eran galaxias de ntucleo activo, galaxias tipo Seyfert o bien galaxias que a pesar de contar
con una importante emisién en las lineas de recombinacién del hidrégeno, no presentaban la
suficiente informacién espectroscépica para el estudio de la abundancia de helio primordial. Ex-
cluyendo los objetos antes mencionados, la seleccion de candidatos se basé en los siguientes puntos:

= Bisqueda de un perfil azul en el espectro (pendiente pronunciada del espectro en longitudes
de onda cortas hacia longitudes de onda largas), lo cual reflejarfa en el continuo una poblacién
joven de estrellas ionizantes de alta temperatura.

= Una buena relacién senal-ruido, lo cual favorece la resolucién de lineas espectrales, especial-
mente las muy débiles.

= La clara presencia de lineas de emisién de diferentes especies atémicas a diferentes estados
de ionizacion, lo cual es 1util para una mejor determinacién de la temperatura y densidad
electronica.

= La presencia de las lineas de emisién de He T A4471 A 5876 y lo cual asegura hasta cierto
grado la presencia de lineas de recombinacién del helio una vez ionizado mas débiles.

A través de este método se obtuvieron en la primera seleccién un total de 23 objetos candidatos
los cuales conformaron el primer conjunto de regiones H I con las caracteristicas deseadas para
el andlisis de la abundancia de helio primordial. Sin embargo, estos espectros fueron objeto de un
nuevo andalisis mas detallado el cual tomaba en cuenta, ademéas de los puntos senalados anterior-
mente, caracteristicas espectrales adicionales asi como la presencia y ancho equivalente de ciertas
lineas:

2FITS: Flexible Image Transport System, formato astronémico de datos e imégenes
3IRAF: Image Reduction and Analysis Facility, software de reduccién y anélisis de datos astronémicos
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Figura 5.2: Porcién del cielo cubierta por el estudio espectroscépico del SDSS. Las zonas obscuras
muestran porciones cubiertas por el SDSS DR2, mientras que las zonas maés claras representan la
porcién de cielo a cubrir en futuros estudios espectroscopicos.

= He 1 A4026, 6678
= Relacién senal a ruido en diferentes partes del continuo

= La presencia visible (pero no absolutamente necesaria) de la linea He 11 A 4686, la cual puede
ser un indicador de una alta temperatura electrénica.

Ademas de estos requerimientos, se buscé una mayor calidad de los datos espectroscopicos en
cuanto a la nitidez de las lineas espectrales. De esta segunda seleccién se obtuvieron un total de 14
objetos, los cuales representan los datos utilizados para el andlisis y estudio de la determinacién
de la abundancia de helio primordial del presente trabajo. Cabe resaltar que a pesar de utilizar
una muestra inicial muy grande de objetos espectroscépicos, el nimero de objetos finalmente
seleccionados que cumplen las caracteristicas requeridas es muy pequeno. Este es un buen ejemplo
de la dificultad discutida en §4 acerca de la disponibilidad de objetos para la determinacién de
Yp.

5.2. Datos espectrofotométricos

La tabla 5.1 enlista los objetos seleccionados para la determinaciéon de la abundancia de
helio primordial con base en sus coordenadas ecuatoriales (Ascencién Recta RA y Declinacién
Dec) en orden ascendente de acuerdo a la RA de cada objeto. Se incluye de igual manera
el identificador oficial de cada objeto de acuerdo al SDSS asi como los datos de la placa y
fibra del mapeo espectroscépico (spSpec), el corrimiento al rojo (2), la fecha de observacién
y dia Juliano medio (MJD). Como muestra la tabla 1, cuatro de los espectros seleccionados:
spSpec-51909-0455-073 y spSpec-51910-0546-306 asi como spSpec-51959-0550-092 y spSpec-51981-
0549-621 corresponden a un mismo objeto por par, siendo estos objetos las regiones denominadas
SDSS J024052.19-082827.4 y SDSS J084029.91 +470710.2 respectivamente, esto se debe a que
las regiones fueron observadas en diferentes fechas y con diferentes placas y fibras espectroscépicas.

Los espectros de los objetos se muestran en dos diferentes escalas, en el primer panel el eje
ordenado (intensidad del flujo) se muestra a una escala pequena de tal manera que el perfil del
espectro pueda ser facilmente comparado. La segunda escala permite una mejor resolucion de
las lineas espectrales en emisién. La densidad del flujo estd dada en unidades de 10~'7 ergs s—!
em~2 A~1. Las caracteristicas morfoldgicas y espectrales de la muestra seleccionada se describen
a continuacion.
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Objeto Identificador spSpec SDSS RA Dec z Fecha de Observacion MJD
1 SDSS J002101.034-005248.1  spSpec-51900-0390-445 5.25428  0.88002 0.09839 2000-12-07 51900
2 SDSS J003218.59+150014.1 spSpec-51821-0417-513 8.07747 15.00394 0.07871 2000-10-04 51821
3 SDSS J024052.19-082827.4  spSpec-51909-0455-073  40.21749 -8.47428 0.08230 2000-12-31 51909
4 SDSS J024052.19-082827.4  spSpec-51910-0456-306  40.21749 -8.47428 0.08220 2001-01-01 51910
5 SDSS J082530.67+504804.4 spSpec-51882-0442-156 126.37784 50.80123 0.09690 2000-12-04 51882
6 SDSS J084029.91+470710.2 spSpec-51959-0550-092 130.12464 47.11952 0.04219 2001-02-19 51959
7 SDSS J084029.91+470710.2 spSpec-51981-0549-621  130.12464 47.11952 0.04219 2001-03-13 51981
8 SDSS J084527.60+530852.9 spSpec-51877-0447-361 131.36507 53.14804 0.03106 2000-11-29 51877
9 SDSS J094401.86-003832.1  spSpec-51630-0266-100 146.00779 -0.64227 0.00483 2000-03-27 51630

10 SDSS J104554.77+010405.7 spSpec-51910-0275-445 161.47824  1.06828 0.02623 2001-01-01 51910
11 SDSS J125305.97-031258.8  spSpec-51997-0337-097 193.27487 -3.21637 0.02798 2001-03-29 51997
12 SDSS J130249.19+653449.4 spSpec-52072-0602-369 195.70495 65.58041 0.02765 2001-06-12 52072
13 SDSS J132347.46-013251.9  spSpec-51690-0341-606 200.94775 -1.54776  0.02254 2000-05-26 51690
14 SDSS J162410.11-002202.5 spSpec-52000-0364-187 246.04215 -0.36738 0.03132 2001-04-01 52000

Tabla 5.1: Lista de objetos seleccionados
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Figura 5.3: Espectro del objeto 1: SDSS J002101.03+005248.1

5.2.1. Objeto 1: SDSS J002101.03+005248.1

SDSS J002101.034+-005248.1 (también conocido como LBQS 001840036, PGC 001341 6 UM
228) es una regién H 11 extragaldctica identificada en primera ocasién por Fairall (1978). Aparece
en las imdgenes fotométricas practicamente como una regién puntual de 3" de didmetro, con una
velocidad radial de 29,470 4+ 90 km s~!, su corrimiento al rojo es de 0.09839 £ 0.00030 (SDSS-DR2
y 1990PASP..102..959T) con una magnitud de 17.52. La extincién Galdctica en esta regién es de
Ap = 0.103 mag (1998ApJ...500..525S) a lo cual corresponde E(B — V') = 0.024 mag. El espectro
de este objeto es pronunciadamente azul como lo muestra el primer panel del espectro de SDSS
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Figura 5.4: Espectro del objeto 2: SDSS J003218.59+150014.1

J002101.034+-005248.1, con fuertes lineas en emisién de He 1 A4471 y A5876, asi como la apenas
perceptible linea de He 11 A 4686. La intensidad de la linea O III A 4363 sugiere que se trata de un
sistema de baja densidad. Se observa de igual manera el salto de Balmer y las dltimas lineas de la
serie de Paschen.

5.2.2. Objeto 2: SDSS J003218.59+150014.1

SDSS J003218.59+150014.1 (también conocido como HS 0029+1443) consiste en una regién
borrosa de aproximadamente 0.26 x 0.20 minutos de arco cercana a dos fuentes estelares. Posee
una velocidad radial heliocéntrica de 5,358 + 3 km s~!, un corrimiento al rojo de 0.7871 y una
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magnitud visual de 17.2, la extincién galdctica es de A = 0.272 (1998ApJ...500..525S) con una
correspondiente E(B — V) = 0.063 mag. El espectro de este objeto tiene un perfil azul como lo
muestra el primer panel del espectro, con fuertes lineas en emisiéon de He 1 A 4471 y A 5876, la linea
de He 11 A 4686 es visible claramente, asi como un intenso doblete del S 11 A6717 A6731.
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Figura 5.5: Espectro del objeto 3 y 4: SDSS J024052.19-082827.4

5.2.3. Objeto 3 y 4: SDSS J024052.19-082827.4

SDSS J024052.19-082827.4 es una regién H 11 extragalactica puntual en imégenes fotométricas
con dimensiones 0.08 x 0.08 minutos de arco, tiene una magnitud de 19.18, posee una velocidad
radial de 24,645 + 179 km s~!, un corrimiento al rojo z = 0.08230 + 0.00060 (SDSS DR2). La extin-
cién galdctica en esta direccién es de Ap = 0.133 (1998ApJ...500..525S) con E(B—V) = 0.031 mag.

A pesar de que su espectro no muestra un perfil azul como los objetos anteriores y que con-
tiene una cantidad significativa de ruido, SDSS J024052.19-082827.4 presenta lineas de emisién
extremadamente fuertes de He 1 14471 y A 5876, asi como una potente linea de He 11 A 4686 y las
lineas adyacentes de Fe 111 y Ar 1V, un intenso doblete del S 11 A6717 A6731 asi como la linea mas
fuerte en emisién del O 11T A 4363 en la muestra de objetos, lo cual en combinacién con el perfil del
espectro indica efectivamente un sistema de alta densidad y temperatura.
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Figura 5.6: Espectro del objeto 5: SDSS J082530.67+504804.4

Objeto 5: SDSS J082530.67+504804.4

SDSS J082530.674-504804.4 consiste en una regién de 0.12 x 0.08 minutos de arco, con una ve-
locidad radial de 29,051 4 129 km s, con un corrimiento al rojo z = 0.9690 + 0.00043 (SDSS DR2)
y una magnitud de 18.6. La extincién galdctica en la regién es de Ap = 0.201 (1998ApJ...500..5255)
con E(B — V) = 0.047 mag. El objeto muestra un bajo perfil azul con un pronunciado salto de

Balmer, una buena relacién senal a ruido y lineas moderadamente intensas de He T A 4471 y A\ 5876,
asi como de He IT )\ 4686.
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(a) SDSS J002101.034-005248.1 (b) SDSS J003218.59+150014.1

(c) SDSS J024052.19-082827.4 (d) SDSS J082530.67+504804.4

Figura 5.7: Imagenes de los objetos 1, 2, 3-4 y 5 en sentido de las manecillas del reloj
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SDSS J084029.914+470710.2
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Figura 5.8: Espectro del objeto 6 y 7: SDSS J084029.91+470710.2

Objeto 6 y 7: SDSS J084029.914470710.2

SDSS J084029.91+470710.2 es una galaxia compacta azul (también conocida como PGC 024384,
PC 083744717, US 1442 y HS 0837+4717) aparece en las imdgenes fotométricas como una regién
difusa de dimensiones 0.14 x 0.10 minutos de arco ligeramente elongada hacia la direcciéon noroeste-
suroeste, el 4ngulo de la posicién del eje mayor es 18", con una velocidad radial de 12,830 + 19
km s~!, un corrimiento al rojo z = 0.04219 (1999A&AS..137..299P y SDSS DR2) con una mag-
nitud de 18.9. La extincién Galdctica de la regién es de Agp = 0.114 mag (1998ApJ...500..5255)
con una extincién E(B — V) = 0.026 mag. El espectro de J084029.91+470710.2 muestra un perfil
relativamente azul con una buena relacién senal a ruido. Como caracteristica principal de su es-
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SDSS J084527.60+530852.9
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Figura 5.9: Espectro del objeto 8: SDSS J084527.60+530852.9

pectro, muestra unas pronunciadas alas en la linea de Ha. Posee intensas lineas de emisién de He
I particularmente A 5876 y A 4471, asi como una fuerte linea de He 11 A 4686 y las lineas de Fe 11T y
Ar 1V cercanas a ésta ultima. Un intenso doblete del S 11 A6717 A 6731 asi como una muy intensa
linea del O 111 A 4363 reflejan que se trata de un objeto de alta densidad y con un potente campo
de radiacién ionizante.

Objeto 8: SDSS J084527.60+4530852.9

SDSS J084527.60+530852.9 consiste en una regién de 0.22 x 0.16 minutos de arco rodeada en
la imagen fotométrica por tres vistosas galaxias (al parecer dos espirales y una irregular) con una
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magnitud visual de 18.02, velocidad radial de 9,313 + 1 km s~! y corrimiento al rojo de z = 0.03106
(SDSS DR2). La extincién galdctica en la regién es de Ap = 0.130 mag (1998ApJ...500..525S) y
una extincién correspondiente a E(B—V) = 0.030 mag. El espectro de SDSS J084527.60+530852.9
muestra un perfil relativamente azul con buena relacién senal a ruido y lineas nitidas en emision.
Posee intensas lineas de emisiéon de He I particularmente A 5876 y A 4471, asi como una notable
linea de He 1 A 5017 la cual no es normalmente visible en un espectro de region H II.
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Figura 5.10: Espectro del objeto 9: SDSS J094401.86-003832.1
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5.2.7. Objeto 9: SDSS J094401.86-003832.1

SDSS J094401.86-003832.1 es un objeto bastante conocido y estudiado ya que posee numerosas
referencias en la literatura y consiste en una galaxia espiral del tipo Sm (el objeto es conocido
también como CGCG 007-025, KPG 212A, U258, NED05, MCG +00-25-010, PGC 027864,
UZC J094402.1-003840, TRAS F09414-00241 y LEDA 27864). En las imégenes fotométricas
aparece como una regién irregularmente elipsoidal de dimensiones 0.48 x 0.30 minutos de arco
inclinado aproximadamente 60° con respecto al eje este-oeste. Su regién principal y la més
brillante estd conectada a otras dos regiones mas pequenas en direcciones opuestas, siendo la
regién extrema sur-oeste la més alejada y brillante de las dos. Esta se encuentra conectada con
la region brillante principal a través de una columna de gas difuso de tal manera que las tres
componentes de SDSS J094401.86-003832.1 tienen una estructura en forma de S. La velocidad
radial de este objeto es de 1,449 & 5 km s™!, con un corrimiento al rojo z = 0.00483 % 0.00002
(2003SDSS1.C...0000) y una magnitud en la banda g de 15.8 mag. La extincién Galdctica en la
regién es de Ag = 0.276 mag. (1998ApJ...500..525S) con una correspondiente extincién E(B — V)
= 0.064 mag.

El espectro de J084029.91+470710.2 es uno de los mas interesantes de la muestra por su alta
relacién senal-ruido y sus nitidas lineas de emisién. Tiene un pronunciado perfil azul que permite
distinguir el salto de Balmer cerca de 4000 A, la terminacién y el salto en el continuo de la serie
de Paschen. Poseé intensas lineas de emisiéon de He I particularmente A 5876 y A 4471, asi como la
mads intensa linea de He 11 A 4686 de la muestra. Sin embargo el doblete del S 11 A6717 A 6731 tiene
caracteristicas normales. Su espectroscopia en conjunto refleja que se trata de un objeto de alta
temperatura y con un potente campo de radiacién ionizante.

5.2.8. Objeto 10: SDSS J104554.774010405.7

J104554.77+010405.7 es una regién H 11 extragaldctica de dimensiones 0.20 x 0.16 minutos de
arco, se observa como una nube dispersa en forma de campana en la cual no es posible identificar
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Figura 5.11: Espectro del objeto 10: SDSS J104554.77+010405.7
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Figura 5.12: Espectro del objeto 10: SDSS J104554.774+010405.7

la, galaxia huésped. Su velocidad radial es de 7,870 + 26 km s~! con un corrimiento al rojo z =
0.02623 (2001SDSSe.1...0000) y magnitud 17.10. La extincién galdctica en la region es de Ap =
0.045 mag con una correspondiente extincién de E(B — V) = 0.045 mag. El espectro de SDSS
J104554.774010405.7 tiene un pronunciado perfil azul como lo muestra la Figura 5.11, tiene una
fuerte linea Ha con pronunciadas alas. Son claramente visibles las lineas de emisién de He T A 5876
y A4471, asi como la linea de He 11 A4686. Sin embargo, tanto el doblete del S 11 A6717 A6731
como la linea del O 111 A 4363 tienen caracteristicas normales.

5.2.9. Objeto 11: SDSS J125305.97-031258.8

SDSS J125305.97-031258.8 (también conocido como IRAS F12505-0256 IrS y [SFH98] 125030.4-
025636) consiste en una regién aproximadamente circular de dimensiones 0.28 x 0.24 minutos de
arco ligeramente inclinada hacia la direcciéon noroeste con una pequena regién satelital brillante en
el extremo sureste de la galaxia. Posee una velocidad radial de 6,807 & 34 km s™!, un corrimiento
al rojo de 0.02798 (SDSS DR2) y una magnitud de 15.3 en la banda g. La extincién Galdctica en la
regién es de Ag = 0.085 mag. (1998ApJ...500..525S) con una correspondiente extincién E(B — V)
= 0.020 mag. Su espectro tiene un perfil pronunciadamente azul en comparacién con el resto de
los objetos, como lo muestra el primer panel. Las lineas de emisién son tan intensas que la linea
Ha aparece truncada por problemas de saturacién del CCD. La terminacion de la serie de Paschen
y el salto respectivo del continuo son claramente visibles en la regién A > 8500 A. Posee intensas
lineas de emisién de He 1 particularmente A5876 y A4471, asi como una fuerte linea de He 1II
A4686. A pesar de la intensidad de las lineas de recombinacién de H, el doblete del S 11 A 6717
A6731 asi como la linea del O 11 A4363 tienen intensidades normales, lo cual refleja que SDSS
J125305.97-031258.8 consiste en un objeto con un fuente campo de ionizacién posiblemente con un
alto grado de densidad y temperatura.
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SDSS J125305.97-031258.8
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Figura 5.13: Espectro del objeto 11: SDSS J125305.97-031258.8
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(a) SDSS J084029.91+470710.2 (b) SDSS J084527.60+530852.9

(c) SDSS J094401.86-003832.1 (d) SDSS J104554.77+010405.7

Figura 5.14: Imagenes de los objetos 6-7, 8, 9 y 10 en sentido de las manecillas del reloj

70



CAPITULO 5. OBSERVACIONES
5.2. DATOS ESPECTROFOTOMETRICOS

SDSS J130249.19+653449.4
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Figura 5.15: Espectro del objeto 12: SDSS J130249.19+653449.4

5.2.10. Objeto 12: SDSS J130249.194+653449.4

SDSS J130249.19+4653449.4 es una regiéon H I extragaldctica aproximadamente circular de
dimensiones 0.16 x 0.14 minutos de arco. Posee una velocidad radial de 8289 + 3 km s~!, un
corrimiento al rojo de 0.02765 (2003SDSS1.C...0000) y una magnitud de 17.5 en la banda g. La
extincién Galdctica en la regién es de Agp = 0.053 mag. (1998ApJ...500..525S) con una corres-
pondiente extincién E(B — V) = 0.012 mag. El espectro de SDSS J130249.19+653449.4 presenta
lineas débiles de emisién con un pronunciado salto de Balmer en la region de 4000 A. La linea de
emisién/absorcién en aproximadamente 5500 A, consiste en un problema de reduccién (posible-
mente un rayo cdsmico) y no es intrinseca del objeto. Las lineas en emisién de He I A5876 y A 4471
son bastante débiles. El espectro no presenta la linea He IT A 4686 en emision.
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SDSS J132347.46-013251.9
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Figura 5.16: Espectro del objeto 13: SDSS J132347.46-013251.9

Objeto 13: SDSS J132347.46-013251.9

SDSS J132347.46-013251.9 es una galaxia enana azul relativamente conocida en la literatura
(también conocida como UM 570, LEDA 46812, SCHG 1321-012) consiste en una regién aproxima-
damente circular de dimensiones 0.10 x 0.10 minutos de arco. Posee una velocidad radial de 6,757
+ 247 km s~!, un corrimiento al rojo de 0.02254 (2003SDSS1.C...0000) y una magnitud de 18.1 en
la banda g. Representa uno de los objetos mas débiles de la muestra. La extincién Galactica en la
regién es de Ap = 0.135 mag. (1998ApJ...500..525S) con una correspondiente extinciéon E(B—V) =
0.031 mag. El espectro de SDSS J132347.46-013251.9 tiene un muy bajo perfil azul en comparaciéon
con el resto de los objetos como lo muestra el primer panel. Las lineas de emisiéon son bastante
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SDSS J162410.11-002202.5

100 T T T T
80 — —
60 — —
40 — Wm —
R0 — —]
0 | | | | | |
4000 5000 6000 7000 8000 9000
Longitud de onda (Angstroms)
SDSS J162410.11-002202.5
I I I I I
4000 — —
3000 — —
2000 — —
1000 — —
| ] q L u{ d. g

4000 5000 6000 7000 8000 9000
Longitud de onda (Angstroms)

Figura 5.17: Espectro del objeto 14: SDSS J162410.11-002202.5

débiles en cuanto respecta a las lineas de emisién en el rango A > 6500 A. Sin embargo a pesar
de ser un objeto débil, las lineas de emision de He 1 A 5876, A 4471 y en particular la linea de He
II A 4686 son relativamente intensas a comparacién del resto de la muestra.

5.2.12. Objeto 14: SDSS J162410.11-002202.5

SDSS J162410.11-002202.5 (también conocido como [VV2003c] J162410.1-002202) es una
galaxia azul compacta en un principio catalogada como Seyfert. Consiste en una regién brillante
principal de forma eliptica de dimensiones 0.18 x 0.14 minutos de arco elongada a lo largo del
eje norte-sur, con una componente satelital en la parte superior de la regiéon principal unida a
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ésta a través de material brillante difuso. La velocidad radial del objeto es de 9,391 km s~! con

un corrimiento al rojo de z = 0.3132 + 0.00001 (2003SDSS1.C...0000) y una magnitud 16.5 en la
banda g¢. La extincién Galdctica en la regién es de Ap = 0.377 mag. (1998ApJ...500..525S) con
una correspondiente extincién E(B — V') = 0.087 mag. El espectro de SDSS J132347.46-013251.9
posee un muy alto perfil azul en comparacién del resto de los objetos. Las lineas de emisién son
bastante intensas en general sin embargo el espectro no presenta caracteristicas especiales que en
primera instancia revelen la estructura de ionizacion, densidad o temperatura de la regién H II.

Como fue sefialado anteriormente, una de las principales dificultades en el estudio de la
determinaciéon de la abundancia de helio primordial consiste precisamente en encontrar los
objetos idéneos para realizar el andlisis. De una muestra inicial de 900 espectros s6lo una muy
pequena parte resulté tener caracteristicas que se acercaran a las indicadas para tales efectos. La
reduccion de los datos y en andlisis formal se describen en el siguiente capitulo. Por fines legales, a
continuacién se enlistan los institutos cientificos internacionales que hacen posible la observacion,
manutencion y distribucién gratuita de los datos proporcionados por el Sloan Digital Sky Survey.
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la Universidad Johns Hopkins, el Laboratorio Nacional de los Alamos, el Instituto Max-Planck
de Astronomfa (MPTA, Alemania), el Instituto Max-Planck de Astrofisica (MPA, Alemania), la
Universidad Estatal de Nuevo México, la Universidad de Pittsburgh, la Universidad de Princeton,
el Observatorio Naval de los Estados Unidos y la Universidad de Washington.
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(a) SDSS J125305.97-031258.8 (b) SDSS J130249.19+653449.4

(c) SDSS J132347.46-013251.9 (d) SDSS J162410.11-002202.5

Figura 5.18: Imagenes de los objetos 11, 12, 13 y 14 en el sentido de las manecillas del reloj
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Capitulo 6

Analisis de los datos

Este capitulo describe el manejo de los datos seleccionados y su proceso para determinar las
abundancias quimicas de los objetos descritos en §5. Debido a la determinacién de la abundancia
de helio primordial requiere de una gran precision, cada paso en el proceso que conlleva a la
descripcién quimica y fisica de los objetos en estudio debe realizarse con sumo cuidado y atencién,
poniendo énfasis en posibles errores sistematicos dentro del calculo de abundancias.

El proceso de céalculo de abundancias estd basado en gran medida en el método y ecuaciones
utilizadas por Pagel et al. (1992), el cual puede ser descrito en general bajo los siguientes lineamien-
tos:

1. Se mide la intensidad de las lineas de emisiéon para todos los espectros de la muestra
2. Las lineas medidas se corrijen por extincion interestelar

3. Se calcula la temperatura, densidad y abundancias quimicas para cada objeto, incluyedo la
abundancia de helio

4. La abundancia de helio se corrige por las diferentes incertidumbres discutidas anteriormente

A continuacién se describe en detalle la metodologia utilizada en cada paso y se describen los
resultados del calculo de abundancias para cada objeto de la muestra.

6.1. Intensidades de linea

Para cada uno de los catorce espectros mostrados en la Tabla 5.1 se midié la intensidad de
30 lineas de emisién para 6 diferentes tipos de elementos: hidrégeno, helio, oxigeno, nitrégeno,
azufre y silicio, sumando un total de 420 mediciones. Se utiliz6 la rutina SPLOT de la paqueteria
IRAF haciendo un total de 5 mediciones por linea y calculando para cada una de ellas el promedio
y error asociado a cada mediciéon debida a la seleccién manual entre el continuo y las alas de
cada linea. La rutina SPLOT proporciona la intensidad de linea en unidades de 10™'* ergs cm™!
s~2 asf como el ancho equivalente en Angstroms ajustando una curva gaussiana al perfil de linea

espectral.

Cabe senalar que las mediciones de intensidad de linea realizadas fueron corroboradas de manera
independientemente, encontrando diferencias del orden del 1 %.

6.2. Correccion por extincién

La discusién en capitulos anteriores de las propiedades fisicas de las nebulosas gaseosas se
ha concentrado en los procesos atomicos del gas dentro de las regiones H II, sin embargo éstas
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contienen de igual manera particulas de polvo y los efectos de éste en las propiedades de la
nebulosa no son de ninguna manera despreciables. El efecto mas obvio del polvo interestelar
es la disminucién de la intensidad de la luz recibida de estrellas y nebulosas distantes, efecto
conocido como extinciéon. La extincién en la regién 6ptica es debida en gran parte al proceso de
dispersion de la luz, sin embargo también es en parte debida a la absorcién. Los catorce espectros
seleccionados de la muestra original fueron corregidos por este efecto utilizando los lineamientos
descritos por Osterbrock (1989) el cual se basa en los cocientes tedricos de las lineas de Balmer
i(A) y la funcién de enrojecimiento f(\) de Nandy et al. (1975). Dado que la extincién interestelar
produce que el cociente de intensidades observadas para dos lineas nebulares de emisién diferentes
Iy, /1, difiera del cociente emitido en la nebulosa Iy, ,/Ix, .. A primera aproximacién, el efecto
de la extincién interestelar en las lineas de intensidad puede describirse como

I(Nobs — I(No_ . clr(n)—f(HB)]
Tt s~ THB) o

donde la parte izquierda de la ecuacion representa el cociente de flujo observado y la parte derecha
el cociente intrinseco. A partir de esta ecuacién se calculé la constante ¢ para todos los objetos
utilizando el valor de f(\) reportado por Pagel et al. y los cocientes intrinsecos de las primeras
lineas de Balmer: I(Ha)o/I(HpB)o, I(HY)o/I(HB)o, I(HS)o/I(Hf3)o para los cuales se conoce el
valor tedrico de recombinacion. El valor final de ¢ se promedié en general entre estos tres valores
dando un peso estadistico mucho mayor al calculado con I(Hca). El objeto 11 presenta a Ha
saturado en su espectro de manera que solo se consideraron los dos cocientes restantes para el
cédlculo de la extinciéon. Una vez determinada esta constante, se calculan las intensidades de linea
para cada objeto utilizando la relacién:

o I)\,obs
=" (6.2)

donde C = ¢/0.434 utilizando el valor de f(\) de Pagel et al. por cada linea.

Las tablas 6.1 a 6.7 muestran los datos de las intensidades de linea para las 30 lineas de emisién
medidas por objeto, normalizadas a la intensidad de la linea If—(’)g. Para cada objeto se despliegan
dos columnas, siendo la primera los datos originales provenientes de la mediciéon de intensidades

sin correccién por extincién, la segunda columna contiene las mediciones corregidas por extincién.

Se muestran de igual manera los valores de la funcién de enrojecimiento f(A) utilizados para
cada linea asi como el cociente tedrico de la intensidad de las lineas de Balmer respecto a HS en
las mismas unidades. En la parte inferior se muestra el cociente de extincién calculado para cada
objeto, asi como el flujo y el ancho equivalente de la linea HG medidos por objeto. Dado que los
espectros 6 y 7 corresponden al mismo objeto se muestran en una misma tabla (Tabla 6.4) mientras
que la Tabla 6.3 muestra los datos para los objetos 5 y 8.
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6.

SDSS J002101.034+005248.1

SDSS J003218.59+150014.1

Ton fO) i(N)  FEN/FHB)  I(HN)/I(HB) F(HN)/F(HB)  I(HX)/I(HB)
3727 [O I1] 0.26 16.63 + 0.02 17.47 = 0.02 ... ...
A\3869 [Ne I11] 0.23 4.01 + 0.05  4.19 £+ 0.05 3.75 + 0.02  3.81 + 0.02
A\3889 HS + Hel 022 1.60 213 + 0.08 222 + 0.08 1.77 £ 0.04  1.80 + 0.04
A\3969 He + [Ne IIT] 021 1.61 292 + 0.13  3.04 + 0.13 2.39 + 0.02 242 + 0.02
M4026 He T 0.20 0.18 = 0.01  0.19 + 0.01 0.29 + 0.02  0.29 + 0.02
102 HG 0.18 2.62 240 + 0.01 249 + 0.01 2.40 + 0.01 243 + 0.01
N340 H~y 0.14 4.72  4.60 £ 0.01  4.72 + 0.01 4.65 + 0.05  4.70 + 0.05
363 [0 I11] 0.13 0.51 + 0.02  0.53 £ 0.02 0.62 + 0.02  0.62 + 0.02
M\388 He I 0.12 0.11 + 0.01  0.11 £ 0.01 0.11 + 0.03  0.11 £ 0.03
M4T71 He T 0.10 0.35 = 0.01  0.36 + 0.01 0.37 £ 0.02  0.37 + 0.02
M\4686 He IT 0.04 0.14 = 0.01  0.15 + 0.01 0.13 + 0.01  0.14 £ 0.01
MT11 [ArIV] + He I 0.03 0.09 + 0.01  0.09 £ 0.01 0.10 + 0.01  0.10 £ 0.01
MTA0 [Ar TV 003 0.04 + 0.01  0.04 £ 0.01
861 Hf3 0.01 10.0 10.01 £ 0.01 10.01 + 0.01 10.01 + 0.07 10.01 £ 0.07
M922 He T -0.02 0.14 = 0.01  0.13 + 0.01 0.08 = 0.01  0.08 + 0.01
959 [0 I1T] -0.02 15.02 + 0.02 14.96 + 0.02 16.08 + 0.12  16.06 4+ 0.12
A5007 [O I11] -0.03 45.23 + 0.11  44.98 + 0.11 48.15 4+ 0.07 48.05 + 0.07
A5016 He I 003 0.18 & 0.01  0.18 £ 0.01
A5876 He I -0.23 1.34 £ 0.01  1.28 + 0.01 1.07 £ 0.01  1.05 + 0.01
A6300 [O 1] -0.25 0.52 = 0.01  0.50 + 0.01 0.31 £ 0.02  0.31 + 0.02
6312 [STIT] -0.25 0.19 + 0.01  0.18 + 0.01 0.24 + 0.03  0.24 + 0.03
A6548 [N I1] -0.34 1.10 + 0.01  1.03 £ 0.01 0.32 + 0.04  0.31 + 0.04
6563 Ha -0.34 28.6 30.50 = 0.15 28.58 + 0.15 28.89 + 0.10 28.22 + 0.10
\6584 [N I1] -0.34 2.77 + 0.04  2.60 + 0.04 0.98 + 0.03  0.95 + 0.03
6678 He I -0.35 0.42 + 0.03  0.39 £+ 0.03 0.32 + 0.05  0.31 £+ 0.05
6717 [S 1] -0.36 1.91 + 0.02  1.78 + 0.02 1.68 + 0.07  1.64 £ 0.07
A6731 [S 1] -0.36 145 + 0.01  1.35 £ 0.01 1.26 £ 0.08  1.23 + 0.08
A7065 He I -0.40 0.39 + 0.01  0.36 £ 0.01 0.24 + 0.02  0.23 £+ 0.02
A7281 He I -0.50 0.12 + 0.01  0.11 £ 0.01 0.09 + 0.01  0.08 £ 0.01
A7325 [O I1] -0.52 0.45 + 0.02  0.41 £ 0.02 0.42 + 0.02  0.41 + 0.02
C(Hp) 0.083 0.029

F(HB) (107" ergs cm ™t s72) 2.504 4.173

EW(HpS)(em) (A) 98.1 99.0

Tabla 6.1: Objeto 1:

SDSS J002101.03+005248.1 y Objeto 2:

SDSS J003218.59+150014.1

’
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’

CAPITULO 6. ANALISIS DE LOS DATOS
6.2. CORRECCION POR EXTINCION

SDSS J024052.19-082827.4 (a) SDSS J024052.19-082827.4 (b)

Ion fO) i(N)  FHXN/FHB)  I(HN)/I(HB) F(HN)/F(HB) I(HN)/I(HB)
3727 [0 I1] 0.26 547 + 0.04  5.87 + 0.04 4.86 + 0.01 5.21 + 0.01
3869 [Ne II1] 0.23 478 + 0.01  5.09 £ 0.01 4.60 + 0.02 4.89 + 0.02
3889 H8+ He I 0.22 1.60 191 + 0.01  2.02 + 0.01 1.82 + 0.02 1.93 + 0.02
A\3969 He + [NeIIl] 021 1.61 3.31 + 0.01  3.50 + 0.01 3.44 + 0.02 3.64 + 0.02
M026 He I 0.20 0.36 + 0.01  0.38 + 0.01 0.38 + 0.04 0.40 + 0.04
102 HO 0.18 2.62 268 + 0.01 282 + 0.01 2.67 + 0.03 2.80 + 0.03
340 Hry 0.14 4.72 467 + 0.02  4.71 + 0.02 4.50 + 0.01 4.69 + 0.01
363 [0 I11] 0.13 147 + 0.01  1.48 + 0.01 1.44 + 0.01 1.45 + 0.01
388 He I 0.12 0.11 + 0.01  0.12 + 0.01 0.14 + 0.01 0.15 + 0.01
M471 He I 0.10 0.44 + 0.01  0.44 + 0.01 0.45 + 0.01 0.46 + 0.01
686 He IT 0.04 0.35 + 0.01  0.35 + 0.01 0.31 + 0.01 0.32 + 0.01
MT711 [ArIV] + Hel 0.03 0.31 + 0.01  0.31 £ 0.01 0.29 + 0.01 0.29 + 0.01
MT40 [Ar IV 0.03 0.22 + 0.01  0.22 £+ 0.01 0.26 + 0.01 0.26 + 0.01
861 Hf3 0.01 10.0 10.01 + 0.01 10.01 + 0.01 10.01 + 0.02  10.01 + 0.02
922 He I -0.02 0.17 + 0.01  0.17 £ 0.01 0.16 + 0.01 0.16 + 0.01
959 [O 111 -0.02 23.52 + 0.04 23.39 + 0.04 23.94 + 0.04 23.82 + 0.04
A5007 [O I11] -0.03 69.28 + 0.17 68.72 + 0.17 72.6 = 0.70  71.12 + 0.70
5016 He I 0.03
A\5876 He I -0.23 1.21 + 0.01  1.19 + 0.01 1.28 + 0.01 1.18 £ 0.01
6300 [O 1] -0.25 0.25 + 0.01  0.23 + 0.01 0.23 + 0.01 0.22 + 0.01
6312 [S I11] -0.25 0.14 + 0.01  0.13 + 0.01 0.12 + 0.01 0.11 + 0.01
6548 [N IT] -0.34 0.34 + 0.01  0.31 £ 0.01 0.33 + 0.01 0.30 + 0.01
6563 Ho -0.34 28.6 28.20 + 0.08 26.60 + 0.08 31.23 £ 0.19 2844 + 0.19
6584 [N I1] -0.34 0.91 + 0.02  0.83 + 0.02 1.05 £+ 0.02 0.96 + 0.02
6678 He I -0.35 0.37 + 0.01  0.36 + 0.01 0.40 + 0.01 0.36 + 0.01
6717 [S11] -0.36 0.51 + 0.01  0.46 + 0.01 0.50 + 0.01 0.45 + 0.01
6731 [S11] -0.36 0.48 + 0.01  0.44 + 0.01 0.46 + 0.01 0.42 + 0.01
A7065 He I -0.40 0.64 + 0.01  0.57 £ 0.01 0.66 + 0.01 0.60 + 0.01
7281 He I -0.50 0.10 + 0.01  0.09 £ 0.01 0.12 + 0.01 0.11 + 0.01
A7325 [0 I1] -0.52 0.29 + 0.01  0.28 £ 0.01 0.26 + 0.03 0.23 + 0.03
C(HpB) 0.028 0.120

F(HpB) (10~ ergs cm™! s72) 1.822 1.544

EW(H}3)(em) (A) 336.6 405.8

Tabla 6.2: Objeto 3 y 4: SDSS J024052.19-082827.4

80



18

SDSS J082530.67+504804.4

SDSS J084527.60+530852.9

Ton fO) i(N)  FEN/FHEB)  I(HN)/I(HB) F(H\)/F(HB)  I(HX)/I(HB)
3727 [O I1] 0.26 16.82 + 0.01 18.20 £ 0.02 1531 £ 0.12  17.20 + 0.14
A3869 [Ne I11] 0.23 3.71 + 0.02  3.98 + 0.02 3.75 £0.03  4.16 + 0.04
\3889 HS + He I 022 1.60 1.79 + 0.07  1.92 + 0.07 1.59 £0.02 175 + 0.02
A\3969 He + [Ne IIT] 021 1.61 268 + 0.07  2.86 + 0.07 2.68 +£0.06  2.94 + 0.06
2026 He I 0.20 0.17 = 0.01  0.18 + 0.01 0.25 = 0.01  0.27 + 0.01
102 HS 0.18 262 252 + 0.0l  2.66 + 0.01 2.40 + 0.02  2.60 + 0.02
N340 Hry 0.14 4.72 445 + 0.01  4.64 + 0.01 443 + 0.04  4.71 £+ 0.05
363 [0 I11] 0.13 0.58 + 0.01  0.60 £ 0.01 0.69 + 0.01  0.73 £ 0.01
M388 He I 012 0.15 + 0.03  0.15 £0.03
MAT1 He I 0.10 0.33 = 0.01  0.34 + 0.01 0.43 £0.01  0.45 +0.01
4686 He IT 0.04
MT11 [ArIV] + He I 003 0.11 + 0.01  0.11 £ 0.01
MTA0 [Ar TV 003 0.07 + 0.01  0.07 £ 0.01
861 Hf3 0.01 10.0 10.01 £ 0.01 10.01 + 0.01 10.01 4+ 0.11 10.01 £ 0.11
922 He I -0.02 0.13 £ 0.01  0.13 + 0.01 0.16 = 0.01  0.16 + 0.01
959 [O ITT] -0.02 16.31 + 0.03 16.21 + 0.03 18.88 + 0.15 18.71 + 0.15
A5007 [O ITT] -0.03 48.85 + 0.81 48.41 + 0.81 56.25 + 0.45 55.50 + 0.45
A5016 He I -0.03 0.24 + 0.01  0.24 £ 0.01 0.01 + 0.01  0.01 £ 0.01
A5876 He I -0.23 1.19 £ 0.01 111 + 0.01 1.25 = 0.01 113 + 0.01
6300 [O I] -0.25 0.53 + 0.01  0.49 + 0.01 0.54 = 0.01  0.48 + 0.01
6312 [S IIT] -0.25 0.21 + 0.01  0.20 £ 0.01 0.23 £ 0.01  0.21 + 0.01
A\6548 [N I1] -0.34 0.51 + 0.01  0.46 + 0.01 0.48 + 0.01  0.42 + 0.01
6563 Ha -0.34 28.6 31.62 £ 0.07 28.53 + 0.07 32.64 + 027 28.03 + 0.24
6584 [N I1] -0.34 1.62 £ 0.01 146 + 0.01 1.28 £ 0.01  1.10 + 0.01
6678 He I -0.35 0.38 + 0.01  0.34 £ 0.01 0.36 + 0.01  0.31 £ 0.01
N6717 [S IT] -0.36 2.21 + 0.01  1.98 + 0.01 2.00 £ 0.02 170 + 0.02
M6731 [S I1] -0.36 1.70 + 0.01  1.52 £ 0.01 148 + 0.01  1.26 + 0.01
A7065 He I -0.40 0.39 + 0.01  0.35 £ 0.01 0.36 + 0.01  0.30 £ 0.01
A7281 He I -0.50 0.20 + 0.01  0.18 £ 0.01 0.08 + 0.01  0.07 £ 0.01
A7325 [0 I1] -0.52 0.40 + 0.01  0.35 £ 0.01 0.57 + 0.02  0.50 £+ 0.02
C(Hp) 0.132 0.194

F(HB) (107 ergs cm™ts72) 0.939 2.678

EW(HS)(em) (A) 120.8 152.7

Tabla 6.3: Objeto 5:

SDSS J082530.67+504804.4 y Objeto 8:

SDSS J084527.60+530852.9

’
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CAPITULO 6. ANALISIS DE LOS DATOS
6.2. CORRECCION POR EXTINCION

SDSS J084029.91+470710.2 (a) SDSS J084029.91+470710.2 (b)

Ion fQ) @A) F(HXN/F(HB) I(HN)/I(H) F(H\)/F(HB) I(HN)/I(HB)
A3727 [0 I1] 0.26 4.32 + 0.07 4.69 + 0.07 4.41 + 0.02 4.69 + 0.02
A3869 [Ne I11] 0.23 4.34 + 0.02 4.66 + 0.02 4.40 + 0.03 4.64 + 0.03
A3889 H8 + He I 0.22 1.60 1.65 £ 0.02 1.76 + 0.02 1.71 + 0.01 1.80 + 0.01
A3969 He + [NeI1l] 0.21 1.61 3.00 + 0.03 3.21 + 0.03 3.06 + 0.02 3.22 + 0.02
026 He I 0.20 0.29 + 0.07 0.30 £ 0.07 0.41 + 0.13 0.43 + 0.13
102 H§ 0.18 262 251 + 0.02 2.66 + 0.02 2.74 + 0.01 2.86 + 0.01
340 H~ 0.14 472 456 + 0.03 4.92 + 0.03 4.52 + 0.02 4.73 + 0.02
363 [0 I11] 0.13 1.61 + 0.01 1.73 £ 0.01 1.66 + 0.01 1.73 + 0.01
A4388 He I 0.12 0.09 + 0.01 0.10 + 0.01 ... .
AAT1 He I 0.10 0.42 + 0.01 0.44 £ 0.01 0.44 + 0.01 0.45 + 0.01
A686 He IT 0.04 0.23 + 0.01 0.23 £ 0.01 0.25 + 0.01 0.25 + 0.01
MT711 [Ar1V] 4+ Hel 0.03 0.23 + 0.01 0.24 + 0.01 0.26 + 0.01 0.26 + 0.01
740 [Ar 1V 0.03 0.14 + 0.01 0.14 + 0.01 0.21 + 0.02 0.21 + 0.02
861 HJj3 0.0l 10.0 10.01 £ 0.04  10.01 + 0.04 10.01 + 0.02  10.01 + 0.02
922 He I -0.02 0.16 =+ 0.01 0.16 £ 0.01 0.17 + 0.01 0.17 + 0.01
A4959 [O I11] -0.02 19.12 £ 0.06  18.87 + 0.06 19.36 + 0.06  19.20 + 0.06
A5007 [O I11] -0.03 57.28 + 0.17  56.28 + 0.17 5849 + 0.08  57.74 + 0.08
A5016 He I -0.03 0.27 + 0.01 0.26 + 0.01 0.20 + 0.01 0.20 + 0.01
A5876 He I -0.23 1.36 + 0.01 1.20 £ 0.01 1.28 + 0.01 1.19 + 0.01
A6300 [0 1] -0.25 0.22 + 0.01 0.20 £ 0.01 0.20 + 0.01 0.19 + 0.01
A6312 [S I11] -0.25 0.17 + 0.01 0.16 £ 0.01 0.14 + 0.01 0.13 + 0.01
A6548 [N I1] -0.34 0.68 + 0.01 0.61 £ 0.01 0.88 + 0.06 0.81 + 0.06
A6563 Hox -0.34 286 3546 £ 0.12 2954 + 0.11 31.97 + 0.06  28.66 + 0.06
A6584 [N I1] -0.34 1.24 + 0.02 1.12 £ 0.02 1.20 + 0.05 1.11 + 0.05
A6678 He I -0.35 0.43 + 0.01 0.36 £ 0.01 0.34 + 0.01 0.30 + 0.01
A6717 [S I1] -0.36 0.53 + 0.01 0.47 £ 0.01 0.47 + 0.01 0.43 + 0.01
A6731 [S I1] -0.36 0.47 + 0.01 0.42 £ 0.01 0.44 + 0.01 0.40 + 0.01
A7065 He I -0.40 0.86 + 0.01 0.76 + 0.01 0.76 + 0.01 0.69 + 0.01
A7281 He I -0.50 0.11 + 0.01 0.10 + 0.01 0.11 + 0.01 0.10 + 0.01
A7325 [0 I1] -0.52 0.30 + 0.01 0.24 + 0.01 0.27 + 0.01 0.23 + 0.01
C(HpB) 0.136 0.101

F(HB) (107 ergs cm™1 572) 2.630 3.279

EW(Hp)(em) (A) 214.2 229.6

Tabla 6.4: Objeto 6 y 7: SDSS J084029.91+470710.2
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SDSS J094401.86-003832.1

SDSS J104554.77+010405.7

Ton FO) i(N)  FEN/FHEB)  I(HN)/I(HB) F(H\)/F(HB)  I(HX)/I(HB)
3727 [O I1] 026 15.35 + 0.07 17.51 £ 0.07
A3869 [Ne I11] 0.23 3.73 + 0.02  4.26 + 0.02 3.15 + 0.01  3.53 £ 0.01
A3889 H8 4+ He I 022 1.60 1.72 £ 0.01  1.96 + 0.01 1.68 = 0.01  1.88 + 0.01
A\3969 He + [Ne IIT] 021 1.61 258 + 0.01 292 + 0.01 2.37 £ 0.01  2.63 + 0.01
M4026 He T 0.20 0.18 = 0.01  0.20 + 0.01 0.16 = 0.01  0.18 + 0.01
102 HS 0.18 2.62 224 + 0.01 248 + 0.01 2.34 + 0.01 256 + 0.01
N340 H~y 0.14 4.72 455 + 0.01  4.92 + 0.01 4.44 + 0.03  4.75 + 0.03
363 [0 I11] 0.13 1.19 £ 0.01  1.28 + 0.01 0.47 + 0.01  0.51 £ 0.01
M\388 He I 0.12 0.10 + 0.01  0.11 £ 0.01 0.07 + 0.01  0.08 £ 0.01
M4T71 He T 0.10 0.38 = 0.01  0.40 + 0.01 0.36 = 0.01  0.38 + 0.01
M\4686 He IT 0.04 0.14 = 0.01  0.15 + 0.01 0.08 = 0.01  0.08 + 0.01
MT11 [ArIV] + He I 0.03 0.18 + 0.01  0.18 £ 0.01 0.10 + 0.01  0.10 £ 0.01
MTA0 [Ar TV 0.03 0.11 + 0.01  0.11 £ 0.01 0.05 + 0.01  0.05 £ 0.01
861 Hf3 0.01 10.0 10.01 + 0.02 10.01 + 0.02 10.01 + 0.05 10.01 + 0.05
M922 He T -0.02 0.10 = 0.01  0.10 + 0.01 0.10 = 0.01  0.10 + 0.01
959 [0 I1T] -0.02 19.35 + 0.02  19.13 + 0.02 16.07 + 0.07 15.91 + 0.07
A5007 [O I11] -0.03 48.13 4+ 0.19  47.31 + 0.19 53.93 + 0.20 53.12 + 0.20
A5016 He I -0.03 0.25 + 0.01  0.24 £ 0.01 0.20 + 0.01  0.20 £ 0.01
A\5876 He I -0.23 1.20 = 0.01 105 + 0.01 1.31 £ 0.01 116 + 0.01
A6300 [O 1] -0.25 0.25 + 0.01  0.21 + 0.01 0.49 + 0.01  0.43 + 0.01
6312 [SIIT] -0.25 0.18 £ 0.01  0.16 + 0.01 0.20 = 0.01  0.17 + 0.01
A6548 [N I1] -0.34 0.15 = 0.01  0.12 + 0.01 0.54 = 0.01  0.46 + 0.01
6563 Ha -0.34 28.6 21.24 + 0.08 17.46 + 0.07 33.13 + 0.13  27.90 + 0.12
6584 [N I1] -0.34 0.36 + 0.01  0.30 £ 0.01 1.61 £ 0.01  1.36 + 0.01
6678 He I -0.35 0.35 + 0.01  0.28 £ 0.01 0.40 + 0.01  0.34 £ 0.01
6717 [S 1] -0.36 0.83 = 0.01  0.67 + 0.01 2.19 + 0.01  1.83 £ 0.01
A6731 [S 1] -0.36 0.64 = 0.01  0.52 + 0.01 1.65 + 0.01  1.38 £ 0.01
A7065 He I -0.40 0.40 + 0.01  0.32 £ 0.01 0.35 + 0.01  0.29 £ 0.01
A7281 He I -0.50 0.07 + 0.01  0.06 £ 0.01 0.10 + 0.01  0.08 £ 0.01
A7325 [0 I1] -0.52 0.35 + 0.02  0.30 &= 0.02 0.54 + 0.01  0.43 £ 0.01
C(Hp) 0.158 0.188

F(HpB) (107 ergs cm™ts72) 5.047 6.758

EW(HpS)(em) (A) 318.3 160.4

Tabla 6.5: Objeto 9:

SDSS J094401.86-003832.1 y Objeto 10:

SDSS J104554.77+010405.7
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CAPITULO 6. ANALISIS DE LOS DATOS
6.2. CORRECCION POR EXTINCION

SDSS J125305.97-031258.8

SDSS J130249.19+653449.4

Ion FO) i(N)  FHN/FHB)  I(HX)/I(HP) F(HN)/F(HB) — I(HX)/I(HP)
A3727 [0 I1] 0.26 8.13 + 0.04  8.98 £ 0.04 12.24 + 0.06 14.68 + 0.07
A3869 [Ne I11] 0.23 461 + 0.02  5.03 £ 0.02 4.36 + 0.03  5.12 £ 0.03
A3889 H8 + He I 0.22 1.60 1.62 + 0.01 1.76 + 0.01 1.54 + 0.02  1.80 + 0.02
A3969 He + [NeIlI] 0.21 1.61 290 + 0.02 3.14 + 0.02 249 + 0.06  2.88 + 0.06
026 He I 0.20 0.18 + 0.05  0.19 + 0.05 0.38 + 0.03  0.44 + 0.03
102 H6 0.18 262 240 &+ 0.01 257 + 0.01 2.26 + 0.02  2.56 + 0.02
340 H~ 0.14 472 454 £ 0.02  4.78 + 0.03 435 + 0.01  4.78 £ 0.01
363 [0 I11] 0.13 1.05 = 0.01  1.10 + 0.01 0.97 + 0.01  1.07 £+ 0.01
388 He I 0.12 0.07 + 0.0l 0.07 + 0.01 0.04 + 0.0l  0.05 & 0.01
AAT1 He I 0.10 0.39 + 0.0l  0.40 + 0.01 0.40 + 0.01  0.43 + 0.01
A686 He IT 0.04 0.12 + 0.0l 0.12 + 0.01 0.14 + 0.0l  0.15 £ 0.01
MT711 [Ar1V] 4+ He 0.03 0.20 + 0.01  0.20 £ 0.01 0.12 + 0.01  0.12 £ 0.01
740 [Ar 1V 0.03 0.11 + 0.01  0.12 £ 0.01 0.09 + 0.01  0.10 £ 0.01
861 HJj3 0.0l 10.0 10.01 £ 0.04 10.01 + 0.04 10.01 + 0.04 10.01 + 0.04
922 He I -0.02 0.11 + 0.0l 0.11 + 0.01 0.06 + 0.0l  0.06 &+ 0.01
4959 [O I11] -0.02 23.18 + 0.10 23.00 + 0.10 19.90 + 0.07 19.62 + 0.07
A5007 [O I11] -0.03 69.06 + 0.30 68.28 + 0.30 60.24 + 0.16 59.00 + 0.16
A5016 He I 0.03 0.23 + 0.01  0.23 + 0.01
A5876 He I -0.23 1.32 +£ 0.01  1.21 + 0.01 123 £ 0.01  1.05 + 0.01
A6300 [0 1] -0.25 0.28 + 0.0l  0.25 + 0.01 0.52 + 0.0l  0.44 + 0.01
A6312 [S I11] -0.25 0.20 + 0.01  0.19 + 0.01 0.21 + 0.0l  0.18 £ 0.01
A6548 [N I1] -0.34 0.73 + 0.0l 0.64 + 0.01 0.33 + 0.0l 0.26 & 0.01
A6563 H o 034 286 . 35.76 + 0.16 28.21 + 0.15
A6584 [N I1] -0.34 1.63 = 0.01  1.43 + 0.01 112 + 0.01  0.88 + 0.01
A6678 He I -0.35 0.43 + 0.01  0.38 + 0.01 0.44 + 0.02  0.34 + 0.02
A6717 [S I1] -0.36 0.83 + 0.0l  0.73 + 0.01 1.90 + 0.01  1.48 + 0.01
A6731 [S 1] -0.36 0.78 + 0.01  0.68 + 0.01 1.34 + 0.01  1.04 + 0.01
A7065 He I -0.40 0.56 + 0.01  0.48 £ 0.01 0.36 + 0.01  0.27 £+ 0.01
A7281 He I -0.50 0.08 + 0.01  0.07 £+ 0.01 0.14 + 0.01  0.10 £+ 0.01
A7325 [0 I1] -0.52 0.47 + 0.03  0.40 £+ 0.03 0.57 + 0.01  0.42 £ 0.01
C(HPB) 0.165 0.303

F(HpB) (107 ergs cm™1 572) 23.233 1.546

EW(Hp)(em) (A) 254.5 84.9

Tabla 6.6: Objeto 11: SDSS J125305.97-031258.8 y Objeto 12: SDSS J130249.194+-653449.4
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SDSS J132347.46-013251.9

SDSS J162410.11-002202.5

Ton FO) i(N)  FEN/FHEB)  I(HN)/I(HB) F(H\)/F(HB)  I(HX)/I(HB)
3727 [O I1] 026 14.91 + 0.05 16.21 + 0.05
A3869 [Ne I11] 0.23 470 + 0.01 511 £ 0.01 4.33 + 0.03  4.66 + 0.03
A\3889 HS + He I 022 1.60 1.73 £ 0.01  1.87 + 0.01 1.72 £ 0.03  1.85 + 0.03
A\3969 He + [Ne IIT] 021 1.61 3.08 + 0.04  3.32 + 0.04 2.67 + 0.01  2.86 + 0.01
2026 He I 0.20 0.25 + 0.01  0.27 £ 0.01 0.19 + 0.01  0.20 £ 0.01
102 HS 0.18 2.62 241 + 0.01 257 + 0.01 2.46 + 0.01  2.60 + 0.01
N340 H~y 0.14 4.72 456 + 0.02  4.78 + 0.02 448 + 0.01  4.68 £ 0.01
363 [0 I11] 0.13 1.95 £ 0.01  2.05 + 0.01 0.65 + 0.02  0.68 £+ 0.02
M\388 He I 0.12 0.14 + 0.01  0.14 £ 0.01 0.04 + 0.01  0.04 £ 0.01
MAT1 He I 0.10 0.39 + 0.01  0.41 + 0.01 0.39 = 0.01  0.40 + 0.01
4686 He IT 0.04 0.20 + 0.01  0.20 + 0.01 0.16 + 0.01  0.16 £ 0.01
MT11 [ArIV] + He I 0.03 0.51 + 0.01  0.52 £ 0.01 0.11 + 0.01  0.11 £ 0.01
MTA0 [Ar TV 0.03 0.35 + 0.01  0.35 £ 0.01 0.07 + 0.02  0.07 £+ 0.02
861 Hf3 0.01 10.0 10.01 £ 0.01 10.01 + 0.01 10.01 + 0.02 10.01 + 0.02
922 He I -0.02 0.15 = 0.01  0.15 + 0.01 0.11 £ 0.01  0.11 £ 0.01
959 [O ITT] -0.02 24.40 + 0.08 24.22 + 0.08 19.90 + 0.04 19.78 + 0.04
A5007 [O ITT] -0.03 73.41 + 0.22  72.61 + 0.22 57.59 + 0.24  57.04 + 0.24
A5016 He I -0.03 0.52 + 0.01  0.51 £ 0.01 0.22 + 0.01  0.22 £ 0.01
A\5876 He I -0.23 1.02 £ 0.01  0.94 + 0.01 1.18 £ 0.01  1.09 + 0.01
6300 [O I] -0.25 0.06 + 0.01  0.06 £+ 0.01 0.31 = 0.01  0.28 + 0.01
N6312 [S 1T -0.25 0.10 + 0.01  0.09 £ 0.01 0.17 = 0.01  0.15 + 0.01
A\6548 [N I1] -0.34 0.09 + 0.02  0.08 £+ 0.02 0.27 = 0.01  0.25 + 0.01
6563 Ha -0.34 28.6 2840 + 0.08 25.10 + 0.08 30.87 + 0.06 27.68 + 0.06
6584 [N I1] -0.34 0.13 + 0.01  0.11 £ 0.01 0.86 + 0.01  0.77 £ 0.01
6678 He I -0.35 0.29 + 0.01  0.26 £ 0.01 0.37 + 0.01  0.33 £ 0.01
N6717 [S I1] -0.36 0.23 + 0.01  0.21 + 0.01 141 £ 0.01  1.25 + 0.01
M6731 [S I1] -0.36 0.30 + 0.01  0.26 + 0.01 1.06 + 0.01  0.94 + 0.01
A7065 He I -0.40 0.35 + 0.01  0.30 £ 0.01 0.29 + 0.01  0.26 £ 0.01
A7281 He I -0.50 0.08 + 0.01  0.07 £ 0.01 0.06 + 0.01  0.05 £ 0.01
A7325 [0 I1] -0.52 0.13 + 0.02  0.11 £ 0.02 0.42 + 0.01  0.36 £ 0.01
C(Hp) 0.158 0.139

F(HpB) (107 ergs cm™ts72) 1.376 5.839

EW(HpS)(em) (A) 423.7 113.2

Tabla 6.7: Objeto 13: SDSS J132347.46-013251.9 y Objeto 14: SDSS J162410.11-002202.5
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CAPITULO 6. ANALISIS DE LOS DATOS
6.3. ANALISIS DE ABUNDANCIAS

6.3. Analisis de abundancias

6.3.1. Lineas prohibidas

Se utilizaron las asi llamadas lineas prohibidas para derivar temperaturas electrénicas y
abundancias iénicas de O™, OF, Ne™", N, ST y ST utilizando simples algoritmos basados en
soluciones de modelos de dtomos de tres niveles de McCall (1984), con modificaciones menores
basadas en cdlculos colisionales para el [O III] por Keenan & Aggarwal (1987), los cuales son
apropiados para densidades electrénicas tanto bajas como moderadas. Las densidades electronicas
fueron calculadas a partir de las lineas de [S 11] utilizando la grafica de Osterbrock (1989).

Los algoritmos para el calculo de la temperatura y abundancias iénicas son los siguientes:

definimos la temperatura electrénica ¢t como:
t =t(OI1I) = 1.432 [log R — 0.85 + 0.03logt + log(1 + 0.0433x¢%%)] - (6.3)

en unidades de 10* K, donde z = 10_4net;1/2 es la densidad electrénica en cm—3

4959 4 5007
= — 4
R 4363 (64)

t' = [tO,N,8)] =05t +0.8] (6.5)

los cuales estan basados en modelos calculados por Stasinska (1990). De igual manera, las abun-
dancias iénicas estan dadas por:

4959 + 5007 1.251

12 +log(O*tT /HT) = log 5 +6.174 + — - 0.55log t (6.6)
3727 1.676
12 +1og(O"/H™) = log a3 +5.890 + —0.401ogts + log(1 + 1.35x) (6.7)
2
3727 0.726 1+ 1.135
log(O* /N*) = log — 20y, 021ogts + log —— 122 .
0g(OT/NT) = log g gpea — 0307+ =, +0-02logta log o (68)
4959 + 5007 0.355
log (O /Nett) = log =222 20T 515 0990 131044 (6.9)
3369 ¢
6717 + 6731 0.929
12 + log(ST/HY) = log %ﬂ +5.423+ 2= — 028 logts +log(1+1392)  (6.10)
2
6310 1.678
12 +log(StTH/H™) = log 03 +6.673+ — 0.471logt) (6.11)

Las abundancias totales se derivaron para el caso de oxigeno sumando la ecuacién (1.6)
con (1.7) y para el nitrégeno suponiendo que N/O = N*/O% lo cual parece ser una buena
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aproximacién en un 20% o mejor para regiones H II de baja abundancia de acuerdo con
Garnett (1990). En el caso del azufre las correcciones necesarias por modelaje teérico para ST+
son importantes cuando O /O < 0.2 (Garnett, 1989) no siendo el caso para los objetos estudiados.

Para ciertos objetos los cédlculos no pudieron realizarse de manera directa debido a que pre-
sentaban ciertas caracteristicas en sus lineas de emisién que de alguna u otra forma impedia la
determinacién directa de sus abundancias a través de las ecuaciones (6.6 - 6.11), estos casos par-
ticulares se discuten a continuacién:

= Objeto 8: SDSS J084527.604-530852.9 y Objeto 11: SDSS J125305.97-031258.8

Estos objetos carecen de la linea de emisiéon [O III] A5007 debido posiblemente a la
saturaciéon del CCD. Para estos espectros se utilizé la relacién teérica: A5007/A4959 = 2.98
de acuerdo con Storey & Zeippen (2000) para calcular el valor de R = (A5007+ \4959) /24363
y posteriormente la temperatura. El valor mostrado para A5007 en las Tablas 6.3 y 6.6
corresponde al valor tedrico en estos objetos.

= Objeto 2: SDSS J003218.59+150014.1, Objeto 9: SDSS J094401.86-003832.1 y
Objeto 13: SDSS J132347.46-013251.9

Tales objetos carecen del doblete [O II] en A3727 debido a saturaciones en el CCD o
un bajo corrimiento al rojo. Las ecuaciones (6.7) y (6.8) dependen del valor de este doblete
para calcular las abundancias de Ot /H y Ot /N*. Para estos casos se utilizé el doblete
[O II] en A7325 buscando una relacién entre el cociente A3727/A4861 y A7325/A4861 para
los objetos que disponian de ambos dobletes, asi como valores de A3727/M\4861 a partir de
modelos de fotoionizacién para diferentes abundancias y temperaturas. El valor calculado
de A3727/)\4861 para estos objetos se muestra en la siguiente tabla

Objeto 1(3727)/1(H3) 1(3727)/1(H})
(2) SDSS J003218.59-+150014.1 15.24 0.42
(9) SDSS J094401.86- 003832.1 9.56 0.35
(13) SDSS J132347.46-013251.9 3.57 0.13

Los resultados de la temperatura, densidad y abundancias determinadas para cada objeto se
muestran en las Tablas 6.9 a 6.12.

6.3.2. Lineas de recombinacion

En ausencia de efectos complicados, los cocientes de abundancia He™ /H* pueden ser deducidos
a partir de las intensidades relativas de las lineas de hidrégeno y helio utilizando coeficientes tedricos
efectivos de recombinacién para el Caso B (§2). Mientras que para el hidrégeno estos coeficientes
funcionan eficientemente, existen ligeras discrepancias de unos cuantos por cientos con respecto
a las lineas de helio y los coeficientes tedricos de recombinaciéon de Brocklehurst, los cuales son
utilizados para la determinacién de la abundancia iénica del helio, esta discrepancia podria dar
como resultado una subestimacién sistemdtica de y™ por unos cuantos por cientos. Los algoritmos
para determinar la abundancia iénica de helio se basan en el método de Pagel et al. y éstos se
derivan de los coeficientes de recombinacién de Brocklehurst (1971, 1972) los cuales son vélidos
para temperaturas en el rango 1 < ¢ < 2 en las unidades antes presentadas.

4471
T o= 20408 = 12
Yy 0 i (6.12)
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= 0.738¢%23 (%;6) (6.13)

= 2.58¢%% (%;8) (6.14)
4686

ytt = 0.084¢% (H—ﬂ) (6.15)

Las abundancias iénicas obtenidas de esta forma sufren de ciertas incertidumbres y correc-
ciones. Uno de los problemas consiste en las lineas de absorcién de hidrégeno y helio en el continuo
subyacente, lo cual puede ser importante cuando el ancho equivalente de las lineas de emisién
es pequeno. Sin embargo, dado que la busqueda de objetos se basé precisamente en encontrar
regiones H II con amplios anchos equivalentes para H{ este problema debe ser minimo. Modelos
tedricos de evolucién desarrollados por Olofsson (1991) predicen anchos equivalentes del orden de
1-6 A para componentes en absorcién de Hf, H~ y Hd, de tal manera que las posibles correcciones
por este efecto en la muestra pueden ser despreciables.

Aparte de problemas accidentales tales como lineas de absorcién teliiricas o Galdcticas (las
cuales afectan tinicamente A 5876 en ciertos casos) las correcciones més importantes son debidas a
contribuciones colisionales originadas por la metaestabilidad y por lo tanto la alta poblacién del
nivel He 1 23S como fue discutido en capitulos anteriores. Las correcciones implementadas para, tal
efecto son de la forma

yt = (6.16)

donde yar son las abundancias derivadas a partir de (6.12 - 6.14) y  son los factores de correccién
calculados para cada linea de He T como funcién de t y « a través de las formulas dadas por Clegg
(1987), quien supone tasas colisionales calculadas por Berrington & Kingston (1987)

(4471) v = 6.11t79%2e~4544/p (6.17)
(5876) = (7.12t014e=3T76/t 11 4747 0-28,=4:544/) /) (6.18)
(6678) = (3.27t7 043777/t 1 (. 49¢70-52¢=4544/t) /D (6.19)

D = 1+3110t %%t (6.20)

Sin embargo, las correcciones calculadas de esta forma son muy pequenas en la mayoria de los casos.

Otra consecuencia de la metaestabilidad del estado 23S es la posibilidad de que las lineas de
emisién sean excitadas por fluorescencia, la linea mas sensible para este efecto es A 7065 la cual es
también sensible a colisiones. Sin embargo, después de tomar en cuenta correcciones por colision,
el cociente 7065/4471 se reduce aproximadamente de 1.0 a 0.5 comparado con los cocientes puros
de recombinacion tedricos de 0.33, lo cual indica que la contribucién por fluorescencia de 4471,
5876 y 6678 es despreciable.

Como fue discutido anteriormente, otra fuente de incertidumbre la constituye el helio neutro
dentro de la zona de Het. Al contrario de otros elementos, el helio es tan abundante que
es capaz de formar su propia esfera de Stromgren dentro de la regién HT y por lo tanto la
medicién correspondiente de emisién estd governada por la calidad del espectro de fotoionizacion
més que por la abundancia de helio. Por otra parte, cuando el cociente de fotones capaces de
ionizar helio con respecto a fotones ionizantes de hidrégeno excede el cociente de abundancia
He/H, las zonas de ionizacién del hidrégeno y helio virtualmente coinciden, de tal manera
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que en una regién H 11 los factores de correccién por ionizacién (ICF) para el helio dependen
casi de manera exclusiva en la temperatura efectiva de las estrellas ionizantes. Sin embargo en
una regién H II mixta (dos regiones H II que no pueden ser resueltas por el telescopio) puede
existir una regién caliente emitiendo H 1, He 1 y [O II1] mientras que una més fria emite lineas
de H 1y [O 11] con lineas débiles de He I debido a una pobre fotoionizacién. En tal caso, la
suposicion de una unica region H 11 podria desestimar el factor de correccién por ionizacién para He.

El método para estimar la significancia del helio neutro en las regiones observadas se basa en el
procedimiento de Mathis (1982) y utiliza como principio estimar la potencia del campo de radiacién
comparando los cocientes de ionizacién OF/O%+ y STST para lo cual se define el pardmetro de
dureza de radiacién (radiation softness parameter, Vilchez & Pagel 1988):

n=(07/S%) (stF/0T) (6.21)

el cual puede ser utilizado de una manera maés sofisticada para determinar el factor de correccion
por ionizacién a partir de modelos teéricos de fotoionizacién. Este factor fue calculado para todos
los objetos de la muestra encontrando en todos los casos que logn < 0.9 por lo que, siguiendo el
criterio de Pagel et al., no se aplicd ninguna correccién por helio neutro a las abundancias de helio
derivadas.

Las abundancias iénicas de helio sin correccién y con correcciéon se muestran en las Tablas
6.9-6.12 para cada objeto. La abundancia total de helio de obtuvo sumando y = ya’)mm) +ytt.

El promedio ponderado del ién y(J;mm) se obtiene sumando las contribuciones de las tres lineas

dando un mayor peso a la determinacién de A 5876, debido a que es la linea mads intensa de
recombinacion en el éptico para He I.

N(He*) 3 [N(He', 5876) 1
N(H+) ~ 5| N(H+ Hp) E

N(He*,4471) 1 N(He™,6678)
N(HT.HB) 3 NHLED) | (6.22)

Finalmente, siguiendo la formulacién de Pagel et al., la fraccién de masa de helio estd dada por:

dy(1—2)
144y
4y [1 —20(0/H)]

- v (6.23)

Como medida de comparacidn, se utilizaron los datos de dos objetos (Tololo 1214-277 y UM
461) incluidos en el articulo de Pagel et al. y se procedié a realizar el cdlculo de la temperatura,
densidad y abundancias para tales objetos utilizando la misma rutina escrita en el lenguaje IDL
que se usé para calcular las abundancias mostradas en las Tablas 6.9-6.12. Los resultados obtenidos
con esta rutina reproducen satisfactoriamente los pardametros y abundancias reportados en Pagel
et al. para tales objetos.

6.4. Determinacion adicional de la abundancia de helio

Benjamin, Skillman & Smits publican en 1999 un articulo en el cual presentan predicciones
mejoradas para las emisividades tedricas de las lineas de emision de helio que incluyen efectos
de excitacién colisonal para los niveles 225 y 21§ combinando los modelos de recombinacién y
de cascadas radiativas de Smits (1996) con las tazas colisionales de Sawey & Berrington (1993).

1Peimbert & Torres-Peimbert, 1974
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Linea (A) Funcién de Ajuste O fit
471 f = 2.01 (012700000 767 x 100
5876 f = 0.735 ¢9-230-0.0003nc 3 06 x 10~3
6678 f = 2.58 ¢0-249+0.0002nc 305 x 1073
4686 f = 0.0816 ¢0-14 8.72 x 107°

Tabla 6.8: Funciones de ajuste a la abundancia de helio, valida en el rango 1.2 <t < 2.0y 1 < n,
< 300 cm—3

Estas nuevas emisividades son validas para temperaturas y densidades propias de regiones H 11
extragalacticas. La utilizacién de estas nuevas emisividades permite definir nuevos algoritmos que
se han utilizado desde entonces para calcular la abundancia de helio a partir de las mediciones
de las intensidades de linea de este elemento en el éptico. Una de las ventajas del uso de estas
nuevas emisividades es que elimina la necesidad de tomar en cuenta correcciones por excitaciéon
colisional para las lineas con niveles abajo de n = 5 y proveé de funciones de ajuste que miden la
abundancia de helio con una precisién del orden del 1 %.

Benjamin et al. presentan funciones de ajuste a las observaciones considerando un rango
restringido de temperaturas y densidades apropiadas para regiones extragalacticas H 11 de baja
metalicidad: 1.2 < t < 2.0 y 1 < n, < 300 cm~3. Consideran las lineas 6pticas més brillantes al
igual que en determinaciones anteriores, para el helio una vez ionizado: A 4471, A5876 y A 6678 A,
y para el helio doblemente ionizado: A 4686 A.

Utilizando las funciones de ajuste de la tabla 6.8, la abundancia de helio por niumero utilizando
una linea dada es igual a

_ Ilinea

Yiinea = I—flinea (Nest) (6.24)
Hp

donde la abundancia puede ser convertida a la fraccién de masa utilizando la relacién (1.22).

De igual manera, Benjamin et al. caracterizan las incertidumbres del andlisis asociadas a las
incertidumbres en la temperatura, densidad, funciones de ajuste y modelos atéomicos. Para la
determinacién de la abundancia de helio, el error asociado en la fraccién de masa Y esta dada por:

oy = J%’I“Q +o02f? (6.25)

en donde r es la intensidad de la linea de helio considerada relativa a la intensidad de HG y f es
la funcién de ajuste, por lo que o, representa la incertidumbre observacional. La incertidumbre
del andlisis oy proviene de tres fuentes: la incertidumbre introducida por el hecho de utilziar
una funcién de ajuste en lugar de una emisividad exacta tabulada, la incertidumbre debida a los
datos atémicos y la incertidumbre producida por las mismas incertidumbres de la densidad y
temperatura, los cuales son parametros de entrada en las funciones de ajuste.

Para el conjunto de objetos de la muestra analizada, sélo algunos objetos se encuentran dentro
de los rangos permitidos de temperatura y densidad, por lo que la determinacion de la abundancia
de helio a través de las funciones de ajuste mostradas en la tabla 6.8 sélo es vélida para algunos
objetos. A manera de comparacién, en las Tablas 6.9 a 6.12 se muestran las abundancias de helio
derivadas para cada objeto utilizando a&mbos métodos, sin embargo se marcan con un asterisco
(*) los valores determinados de Yp que corresponden a objetos fuera de los rangos de temperatura
y densisdad permitidos.

El anélisis de abundancias para la muestra de objetos se muestra en las siguientes tablas.
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Objetos

SDSS J002101.03+005248.1  SDSS J003218.594150014.1  SDSS J024052.19-082827.4

SDSS J024052.19-082827.4

(a) (b)
t (x10%) 1.183 +0.013 1.226 4 0.006 1.499 +0.05 1.478 +0.06
N, 150 £50 150 £50 500 +50 500 450
12 + log(O*+/HT) 7.97 £0.05 7.95 +£0.06 7.88 +£0.02 7.91 £0.01
12 + log(O*/HT) 7.49 +£0.57 7.40 £0.48 6.86 +0.46 6.82 +0.02
log(OT/NT) 0.98 +0.25 1.37 £0.30 0.96 +0.19 0.87 +0.46
log(OTF /NetT) 0.63 +£0.01 0.71 +0.02 0.78 +£0.01 0.82 +£0.19
12 + log(St/HT) 5.67 +£0.32 5.61 +0.28 5.06 £0.25 5.04 +£0.02
12 + log(S*+/HT) 6.31 +£0.02 6.38 +0.03 5.82 +£0.01 5.77 £0.25
12 + log(O/H) 8.09 +£0.57 8.06 +0.45 7.92 +£0.46 7.94 £0.01
O/H (x10%) 12.37 £1.29 11.47 +£1.12 8.27 £0.19 8.77 +£0.46
N/H (x 109) 12.90 £1.39 4.88 £1.32 9.02 £0.33 11.81 £0.18
103 y* (4471) 75.06 +£0.01 77.51 +£0.02 94.61 +£0.01 98.73 £0.35
v (4471) < 0.01 < 0.01 < 0.01 < 0.01
103 y+ (5876) 98.19 £0.01 81.21 +0.02 96.39 +0.02 95.27 £0.02
~ (5876) 0.016 0.02 0.11 0.11
103 y* (6678) 104.94 +0.02 84.16 +0.03 102.77 +£0.01 102.41 +0.01
v (6678) < 0.01 < 0.01 0.04 0.04
103y T+ 1.29 £0.01 1.21 £0.06 3.11 £0.02 2.84 +0.01
correccion «:
103 y+ (4471) 74.96 +1.22 77.41 £1.61 94.50 +1.36 98.61 £1.35
103 y+ (5876) 96.60 +0.85 79.71 £1.44 86.79 £1.01 86.15 £1.11
103 y* (6678) 104.24 +0.96 83.53 +1.23 98.82 +1.57 98.61 +01.05
103 y 95.08 +0.75 81.22 +0.82 93.85 +1.25 93.98 £1.10
102Y 27.48 +0.33 24.47 +£0.30 27.25 £0.25 27.27 £0.28
Benjamin et al.:
103 y* (4471) 73.16 +£0.02 75.37 £0.02 85.69 +0.05 89.68 +0.08
103 y* (5876) 96.25 +0.05 79.34 +0.06 84.51 +£0.21 83.90 £0.19
103 y+ (6678) 105.45 +0.03 84.66 +0.04 106.97 +0.06 106.45 +£0.05
103yt + 1.25 £0.04 1.18 £0.08 3.03 £0.05 2.76 +0.06
103 y 94.72 +£1.25 80.78 +1.28 92.26 +0.25 92.32 +£1.54
102Y *27.41 +£0.35 24.37 £0.41 *26.91 +0.28 *26.92 +0.32

Tabla 6.9: Analisis de abundancia para los objetos 1, 2, 3y 4
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CAPITULO 6. ANALISIS DE LOS DATOS

6.4. DETERMINACION ADICIONAL DE LA ABUNDANCIA DE HELIO

Objetos

SDSS J082530.67+504804.4

SDSS J084029.91+470710.2 SDSS J084029.91+470710.2

SDSS J084527.60+530852.9

(a) (b)

t (x10%) 1.282 £0.02 1.807 +£0.007 1.786 +0.001 1.235 £0.001
Ne 150 +20 450 £50 500 +50 90 +10
12 + log(O*+/HT) 7.90 +0.01 7.60 +=0.01 7.62 +0.01 8.01 £0.01
12 + log(O*/H™) 7.44 +0.52 6.65 +0.38 6.66 +0.39 7.44 +0.55
log(OT/NT) 1.25 +£0.22 0.64 +0.16 0.60 £0.17 1.34 +£0.23
log(OT* /Net™) 0.70 £0.02 0.76 £0.02 0.77 £0.01 0.74 £0.01
12 + log(S*/HT) 5.68 +0.29 4.98 £0.21 4.95 +0.22 5.62 £0.31
12 + log(S*+/HT) 6.23 +£0.03 5.68 £0.01 5.61 +£0.02 6.31 £0.01
12 + log(O/H) 8.03 £0.53 7.65 +0.38 7.67 £0.39 8.11 £0.55
O/H (x10%) 10.65 +£1.06 4.43 +£0.10 4.66 £0.11 12.93 +1.11
N/H (x 10%) 5.96 +0.63 10.16 £0.28 11.71 +0.32 5.95 £0.55
103 y* (4471) 71.64 £0.05 96.94 +0.05 98.99 £+0.01 94.35 +0.01
v (4471) < 0.01 < 0.01 < 0.01 < 0.01
103 y+ (5876) 85.95 +0.02 101.47 +£0.03 100.35 +0.01 87.54 +£0.01
v (5876) 0.02 0.17 0.18 0.01
103 y* (6678) 93.34 +£0.01 107.69 +1.48 89.48 £0.02 84.31 +£0.02
~ (6678) 0.01 0.06 0.06 < 0.00
103 yt+ 0.09 £0.01 2.10 £0.01 2.28 +1.47 0.00 £0.01
correccién :

103 y+ (4471) 71.57 £1.26 96.91 +£1.15 98.96 +£1.05 94.29 +1.24

103 y+ (5876) 84.09 +£0.97 86.50 +0.88 84.82 £1.18 86.52 +1.02

103 y* (6678) 92.54 +1.09 101.91 +£2.01 84.39 £1.33 83.92 +1.46
103 y 83.36 +0.98 93.76 +1.04 89.83 +£1.21 87.60 +=1.14
102 Y 24.95 £0.52 27.25 +£0.46 26.41 £0.25 25.88 +£0.22
Benjamin et al.:

103 y* (4471) 69.46 +0.05 85.48 +0.07 86.45 £0.09 92.19 +0.02

103 y* (5876) 83.62 +0.09 85.45 +0.04 83.26 £0.07 86.15 +0.05

103 y+ (6678) 94.02 +£0.04 113.51 +0.06 94.76 £0.05 84.62 +0.04

103yt 0.08 +£0.02 2.04 +0.08 2.22 +0.06 0.00 +0.03
10% y 82.38 +1.20 93.12 +1.11 88.42 £0.54 87.05 +0.80
102 Y 24.73 £0.60 *27.12 +£0.57 *26.10 +0.30 25.76 £0.32

Tabla 6.10: Anélisis de abundancia para los objetos 5, 6, 7y 8
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Objetos

SDSS J094401.86-003832.1

SDSS J104554.77+010405.7  SDSS J125305.97-031258.8 SDSS J130249.19+653449.4

t (x10%)

ne

12 + log(O*+/HT)
12 + log(O*/H™)
log(O*/N*)
log(Ot+/Net™)
12 + log(St/H™)
12 + log(S*T+/HT)
12 + log(O/H)
O/H (x10%)

N/H (x 10%)

103 y* (4471)

v (4471)

103 y™ (5876)

v (5876)

103 y* (6678)

v (6678)

103 y++

correccién 7:
103 y+ (4471)
103 y+ (5876)
103 y* (6678)

103 v
102 Y

Benjamin et al.:
103 y* (4471)
103 y* (5876)
103 y* (6678)
103 y++

10% v
102Y

1.642 £0.003
150 +£50
7.64 £0.23
7.00 £0.31
1.57 +£0.02
0.73 +£0.59
5.12 £0.32
5.80 £0.02
7.73 £0.35
5.36 £1.23
1.44 +£0.58

87.03 £0.74
< 0.01
86.85 +£0.09
0.05

81.78 £0.02
0.02

1.35 £0.01

87.02 £1.51
82.76 +1.45
80.41 +1.62

84.49 £1.20
25.23 £0.48

83.05 +£0.05
82.54 £0.07
82.96 +£0.02
1.32 £0.01

84.05 +£0.89
25.13 £0.42

1.112 £0.002
140 £20
8.11 £0.02
7.54 £0.61
1.30 £0.26
0.75 +£0.01
5.71 £0.34
6.39 £0.01
8.21 £0.61
16.40 £1.55
8.20 £0.83

78.60 +0.08
< 0.01
87.72 £0.02
< 0.01
90.08 £0.01
< 0.01
0.68 £0.01

78.46 £1.18
86.68 +0.98
89.62 £1.02

86.30 £1.07
25.58 +£0.35

76.95 +£0.08
86.55 £0.05
90.34 £0.06
0.66 +=0.01

85.39 £0.74
25.52 +£0.46

1.335 £0.001
500 £50
8.00 £0.02
7.12 £0.51
0.92 £0.22
0.76 +£0.02
5.29 £0.28
6.15 £0.01
8.06 £0.51
11.38 £0.45
13.76 £0.64

84.72 £0.05
< 0.01

95.43 £0.01
0.08

105.38 +£0.03
0.03

1.05 £0.04

84.53 +£1.29
88.70 £1.01
102.40 £1.21

91.69 £1.05
26.77 £0.10

78.61 +£0.02
86.78 +£0.02
108.44 +0.02

1.02 £0.02

90.49 +1.02
26.06 £0.15

1.400 £0.002
10 £5
7.88 +£0.01
7.28 £0.49
1.36 £0.21
0.70 £0.02
5.49 £0.27
6.06 £0.02
7.98 £0.49
9.53 +£0.67
4.20 £0.32

91.64 £0.15
< 0.01
83.72 +£0.08
< 0.01
95.42 +£0.06
< 0.01
1.32 £0.03

91.64 +£1.32
83.55 +£1.08
95.34 £1.22

88.85 £1.08
26.17 £0.21

90.08 £0.03
83.21 £0.05
95.45 £0.08
1.29 +£0.13

88.32 £1.81
26.06 £0.31

Tabla 6.11: Andlisis de abundancia para los objetos 9, 10, 11 y 12
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) CAPITULO 6. ANALISIS DE LOS DATOS
6.4. DETERMINACION ADICIONAL DE LA ABUNDANCIA DE HELIO

Objetos
SDSS J132347.46-013251.9 SDSS J162410.11-002202.5
t (x10%) 1.719 +0.02 1.185 40.002
ne 1000 + 100 150 £20
12 + log(O**/H™) 7.76 £0.05 8.07 £0.02
12 + log(O*/HT) 6.54 40.62 7.45 £0.57
log(OT/NT) 1.48 +£0.35 1.50 +0.24
log(OT* /Net™) 0.83 +0.03 0.69 £0.01
12 + log(ST/HT) 4.74 +0.28 5.51 +0.31
12 + log(S++/H™) 5.49 +0.04 6.23 +0.05
12 + log(O/H) 7.78 £1.01 8.17 £0.58
O/H (x 10%) 6.08 4+1.20 14.70 +£1.18
N/H (x 10%) 2.03 £0.59 4.65 40.41
103 y* (4471) 89.74 +£0.67 83.42 +0.54
v (4471) < 0.01 < 0.01
10% y* (5876) 78.58 +0.84 83.64 +0.89
v (5876) 0.28 0.02
103 y* (6678) 76.81 +0.58 88.83 +£0.61
v (6678) 0.09 0.01
103y T+ 1.81 +£0.05 1.38 +£0.10
correccién 7:
103 y* (4471) 89.68 +£1.14 83.30 £1.21
103 yT (5876) 61.34 £1.28 82.28 +1.52
10% y* (6678) 70.18 +£0.97 88.23 +1.43
10% y 70.58 +1.54 85.06 +1.64
102 Y 24.15 +0.45 25.31 £0.18
Benjamin et al.:
10% yt (4471) 70.70 +1.53 81.30 +£1.24
103 y* (5876) 55.63 +1.22 81.98 +1.33
103 y* (6678) 85.55 +£1.15 89.27 +£1.47
103 y*++ 1.77 +£0.18 1.34 +£0.09
10% y 66.39 +1.01 84.61 £1.19
102Y *24.20 £0.53 25.21 £0.21

Tabla 6.12: Analisis de abundancia para los objetos 13 y 14
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Capitulo 7

Resultados y conclusiones

Después de llevar a cabo las mediciones espectroscépicas y el andlisis de los datos mostrados
en el capitulo 6, las tablas 6.9 a 6.12 muestran los resultados finales del andlisis de abundancias
para la muestra de regiones H II. Se muestra para cada objeto la temperatura en unidades de 10*
K, asi como la densidad electrénica media, la abundancia iénica para diferentes especies y las
abundancias totales para el caso del oxigeno y nitrégeno.

De igual manera, la abundancia de helio se muestra en dos diferentes bloques, siendo el primero
el correspondiente al método descrito por Pagel et al. y el segundo al calculo por medio de las
ecuaciones descritas por Benjamin et al.. En el primer caso se muestran las abundancias iénicas de
y* en unidades de 10 calculadas por cada una de las tres lineas de He I para las cuales se dispone
de una funcién para la abundancia, asi como el factor de correccién « por cada linea debido a las
contribuciones colisionales. Sin embargo estas correcciones son en su gran mayoria muy pequenas.

Posteriormente se muestran las abundancias iénicas de y* corregidas por contribuciones
colisonales asi como la abundancia total de helio en unidades de 10% donde

Y=Ypom +yT (7.1)

en donde y} ., se obtiene a partir del promedio ponderado de la ecuacién (6.22) de las abun-
dancias i6nicas de yT en las tres diferentes lineas. Finalmente, se muestra la abundancia de
helio primordial como fraccién de masa Y en unidades de 102 obtenida a partir de la ecuacién (6.23).

En el segundo bloque se muestran de igual manera las abundancias idnicas, totales y por
fraccion de masa de helio siguiendo el método de Benjamin et al. Las abundancias en este caso
no son corregidas por contribucién colisional debido a que las funciones de ajuste con las cuales
se calcularon estas abundancias incluyen tales efectos. Sin embargo, los resultados de Benjamin
et al. son sélo aplicables a un rango de temperaturas y densidades restringidos, por lo que la
determinacién de la abundancia de helio para objetos que se encuentran fuera de estos rangos se
senalan con un asterisco.

Cabe resaltar la gran similitud entre las abundancias de helio obtenidas a partir de los
diferentes métodos aun cuando el segundo se encuentra restringido a ciertos valores de densidad
y temperatura, sin embargo se incluyen los calculos para aquellos objetos que no cumplen las
condiciones a fin de presentar un conjunto de resultados homogéneo. Para el objeto 3-4: SDSS
J024052.19-082827.4 de la tabla 6.9 se encuentra que tanto su temperatura como densidad
presentan valores altos y el andlisis independiente para cada observacién resulta en una deter-
minacién de las abundancias muy similar, lo cual es de esperarse tratdndose del mismo objeto.
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CAPITULO 7. RESULTADOS Y CONCLUSIONES
7.1. OBJETOS PECULIARES

Este es el mismo caso para el objeto SDSS J084029.91+470710.2, el cual es una regién con dos
observaciones en el catdlogo del SDSS correspondientes a los objetos 6 y 7. La temperatura de esta
region es considerablemente alta al igual que su densidad. Este objeto junto con el mencionado
anteriormente constituyen las regiones H 1T mas peculiares de la muestra debido no sélo a su
temperatura sino a su analisis de abundancias, el cual sera discutido posteriormente. El resto de
los objetos presenta un analisis de abundancias caracteristico de regiones H 1I de baja metalicidad,
con excepcién de la regién 13: SDSS J132347.46-013251.9 (tabla 6.12) la cual tiene una alta
temperatura y la densidad més grande de toda la muestra, por lo que posiblemente la medicién
espectroscopica se realizé en la region nuclear de la galaxia H 1I.

Una caracteristica de todas las mediciones consiste en la discrepancia de la abundancia de helio
una vez ionizado calculada a través de la linea A 6678 con el resto de las lineas de He 1, la cual es
sistemdticamente mayor (tanto en el método de Pagel et al. como en el de Benjamin et al.) para
todos los objetos con excepcién del 7, 8, 9 y 13. Sin embargo, utilizando el promedio ponderado
para las abundancias del helio una vez ionizado este efecto se minimiza. Las abundancias totales
de helio calculadas para cada objeto en funcién de las abundancias de oxigeno y nitrégeno se
muestran en la Figura 7.1. Los nimeros para cada par de datos representan la nomenclatura del
objeto, los diamantes cerrados son los datos calculados a partir del método de Pagel et al. y los
diamantes abiertos son los datos calculados a través del método de Benjamin et al.. Las barras de
error representan desviaciones en el calculo del helio dentro de 1-o del valor central.

7.1. Objetos peculiares

En el caso del nitrégeno, la correlacién entre abundancia de helio y metalicidad muestra
una clara correlacién lineal que en primera instancia convergeria a un valor Yp entre 0.24 y
0.25. Sin embargo, para el caso del oxigeno el comportamiento es totalmente inesperado debido
a objetos deficientes de oxigeno pero con una abundancia muy alta de helio. Estos objetos
son el 3-4 y el 6-7, los cuales corresponden a los dos objetos con observaciones repetidas en la
muestra. La presencia de estos objetos modifica en gran medida la supuesta correlacién lineal
entre la abundancia de helio y la metalicidad galdctica representada por O/H, nétese que la
ausencia de los objetos anormales en el diagrama Y vs. O/H llevarfa a la correlacién lineal
esperada, aunque con una mayor dispersién que para el caso de Y vs. N/H y con una pendiente
mas pronunciada. Este tipo de objetos con enriquecimiento de helio y nitrégeno, pero con una
deficiencia de oxigeno han sido previamente reportados en la literatura como objetos atipicos, los
cuales sufren de una contaminacion local de nitrégeno que probablemente sea de origen secundario.

Pagel et al. (1986) describen cémo galaxias H II que muestran evidentes caracteristicas
espectrales de estrellas Wolf-Rayet (WR), normalmente tienen abundancias grandes tanto de
helio como de nitrégeno en comparaciéon con otros objetos con la misma abundancia de oxigeno.
Ellos sugieren que estas regiones tienen un exceso local y temporal de helio y nitrégeno debido a
contaminacién de la regién observada por vientos de estrellas masivas que contienen productos de
la sintesis de hidrégeno, similares a aquellos encontrados en los anillos de nebulosas que rodean
a estrellas Wolf-Rayet en nuestra Galaxia. Las estrellas Wolf-Rayet son estrellas calientes de
alta luminosidad de tipo espectral O pero con espectros peculiares que contienen anchas bandas
de emisién de He™, N*+ (WN), CT* y Ct++ (WC) 6 OT++ (WO) pero con poco o ausente
hidrégeno. Se cree que se trata de estrellas masivas (con masa inicial > 1Mg) en proceso de una
extensa pérdida de masa a través de la cual la temperatura superficial crece constantemente debido
a la exposion sucesiva de capas internas en diferentes etapas de quemado nuclear. Pagel (1987b)
desarrollé una simple teoria de mezclado en la cual, cantidades arbitrarias de material producto
del quemado del hidrégeno que consiste en helio y nitrégeno de estrellas WN (o sus estrellas
supergigantes rojas progenitoras) se mezcla con material interestelar a un determinado periodo
de la evolucion quimica galactica. Esta hipdtesis se ajusta relativamente bien al exceso de helio
y nitrégeno encontrados en diferentes objetos observados como NGC 5253, donde hay evidencia
de este proceso debido a una fuerte caracteristica espectral en \ 4686 debido a estrellas Wolf-Rayet.
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CAPITULO 7. RESULTADOS Y CONCLUSIONES
7.1. OBJETOS PECULIARES
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Figura 7.1: Abundancia de helio en fraccién de masa en funcién de la abundancia de oxigeno y
nitrégeno. Para cada objeto se muestra su posicion y método utilizado para derivar su abundancia
asi como la barra de error dentro de 1-o
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CAPITULO 7. RESULTADOS Y CONCLUSIONES
7.2. REGRESIONES LINEALES

En esta hipdtesis de mezclado, no es de esperarse una correlacion perfecta entre helio y ni-
trégeno debido que el exceso de nitrégeno es un producto secundario de la nucleosintesis en donde
dY/d(N/H) varfa inversamente con Zcnyo! en el medio interestelar subyacente. Sin embargo,
existen regiones H II reportadas en la literatura las cuales muestran un comportamiento inverso
al previamente mencionado, tal es el caso de 30 Doradus el cual presenta un enriquecimiento
de helio y de los elementos primarios (O, Ne, S, Ar) pero no con nitrégeno. Por lo tanto, un
andlisis més riguroso de los datos para determinar tanto Yp como dY/dZ no debe basarse en una
relacién universal entre helio y otros elementos, sino que deben considerarse exclusivamente ob-
jetos para los cuales no exista evidencia del efecto de contaminacion in situ de uno u otro elemento.

La Figura 7.2 muestra la relacién empirica entre log(N/O) y 12+log(O/H) a partir de modelos
de evolucién quimica para los objetos de la muestra (diamantes cerrados) y diversas galaxias H
11 tomadas de la literatura (circulos abiertos). En el caso de un modelo de evolucién quimica
instantdneo, se esperaria que los elementos primarios (aquellos que son el producto tltimo del
hidrégeno y helio originales en el nacimiento de una estrella) variaran lenta y progresivamente.
Por otra parte, los elementos secundarios (producidos a partir de una importante cantidad de
metales presentes en el nacimiento de una estrella) se multiplicarian proporcionalmente con
la abundancia de los elementos primarios, la linea de la Figura 7.2 muestra un modelo simple
que incluye un componente con log(N/O)=-1.5 constante representando el nitrégeno primario,
y una componente para la cual log(N/O)=log(O/H)+2.2, respresentando la produccién de
nitrégeno secundario. Esta simple representacién se ajusta adecuadamente a la mayoria de los
objetos de la muestra y a los objetos de la literatura. Sin embargo, para el caso de los objetos
3-4 y sobre todo para 6-7 éstos se encuentran muy por encima de la curva tedrica y del resto
de los objetos a la misma metalicidad, por lo que la anormalidad de tales observaciones es evidente.

Tal anomalia podria explicarse a través de la teoria de mezcla de materiales producida por
contaminacién in situ de estrellas masivas con fuertes vientos que transporten material procesado al
medio interestelar. Sin embargo, los espectros de los objetos 3-4 y 6-7 no muestran clara evidencia
de procesos estelares tipo Wolf-Rayet o algin otra caracteristica especial que haga dudar de la
validez del andlisis de abundancias. Tal incertidumbre podria existir si se trataran de objetos
con una unica medicién espectroscépica, pero por una gran casualidad estos dos objetos tienen
observaciones repetidas, en fechas distintas y con diferente placa y fibra espectroscépica, lo cual
comprueba que se tratan de observaciones fidedignas y de comprobarse su anémala metalicidad,
representarian objetos muy peculiares e importantes, como se discutird posteriormente.

7.2. Regresiones lineales

El método principal para determinar la abundancia de helio primordial Yp y para el cual se
determinaron las abundancias quimicas previamente discutidas, consiste en extrapolar la regresion
lineal empirica de Y-O/H y Y-N/H a cero metalicidad (Peimbert & Torres-Peimbert 1974, 1976;
Pagel et al. 1992). La evolucién quimica de los modelos para galaxias compactas azules muestra
que el ajuste lineal para la relacién Y-O/H es una buena aproximacion, sin embargo tal suposicién
para el caso del nitrégeno ha sido polémica dado que alguna cantidad de nitrégeno puede ser de
origen secundario. No obstante, Thuan et al. (1995) mostraron que para galaxias compactas azules
de baja metalicidad (Z < Zg/8), el cociente N/O es aproximadamente constante, independiente de
la metalicidad y con una dispersién muy pequena. Esta consistencia puede explicarse tinicamente
si el nitrégeno es en su mayoria de origen primario y es producido por las mismas estrellas masivas
(M > 10Mg) que manufacturaron el oxigeno. Por otra parte, Pagel & Kazlauaskas (1992) y Fields
(1996) mostraron que la inclusién de una pequena contribucién de nitrégeno secundario conlleva
a una pequena desviacién de la linealidad en la relacién Y-N/H.

Por lo tanto, para determinar la abundancia de helio primordial Yp, se extrapolaron las

IMetalicidad producida a través del ciclo CNO de combustién estelar
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Figura 7.2: Relacién entre log(N/O) y 12+log(O/H), los datos de la muestra se representan como
diamantes cerrados, mientras que los deméds objetos tomados de la literatura como circulos abiertos.
La linea representa un modelo tedrico de evoluciéon quimica, discutido en el texto.

siguientes relaciones lineales a cero metalicidad:

dY (0]
dY N

Estas ecuaciones suponen una fraccién de masa de masa de oxigeno constante relativa a la
abundancia total de elementos pesados en galaxias con diferente metalicidad. El ajuste lineal de
los objetos observados se realizo a través de dos métodos: ajuste por minimos cuadrados y ajuste
por minimizacién de la estadistica y? para el oxigeno y el nitrégeno, con los datos calculados a
través del método de Pagel et al. (que no sufre por indeterminaciones en rangos de temperatura y
densidad) y para el método de Benjamin et al.. Las rectas ajustadas a los datos se muestran en la
Figura 7.3, aunque inicamente se representa la recta resultante utilizando los datos del método de
Pagel et al. y los pardmetros de la estadistica x?, asi como ajustes alternativos dentro de limites
a 1-o de los parametros obtenidos en la regresién. Tales parametros se muestran en la tabla 7.1
para el caso del oxigeno y del nitrégeno.

Debido a los objetos anémalos en el caso del oxigeno, la regresion lineal resulta con una pen-
diente negativa y un valor extremadamente alto para la abundancia Yp. Sin embargo, en el caso
del nitrégeno, la abundancia obtenida a partir de todos los métodos y estadisticas es cercana a
un valor igual a Yp = 0.243 + 0.004. Si de la muestra original se excluyen los objetos 3-4 y 6-7
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Minimos cuadrados

Método Oxigeno Nitrégeno

Pagel et al. (0.2638 4 0.0096) - (0.0369 + 0.0768) (O/H) (0.2432 + 0.0039) + (0.2218 + 0.0450) (N/H)

Benjamin et al.  (0.2617 £ 0.0087) - (0.0301 + 0.0565) (O/H) (0.2434 + 0.0052) + (0.2074 =+ 0.0510) (N/H)

Minimizacién de la estadistica 2

Método Oxigeno Nitrégeno

Pagel et al. (0.2637 4 0.0088) - (0.0369 + 0.0845) (O/H) (0.2432 + 0.0039) + (0.2218 + 0.0463) (N/H)

Benjamin et al.  (0.2615 £ 0.0081) - (0.0342 £ 0.0784) (O/H) (0.2436 + 0.0041) + (0.1913 =+ 0.0483) (N/H)

Tabla 7.1: Resultados de las regresiones lineales para el ajuste de los datos

para el caso del oxigeno, la regresién lineal con tnicamente 10 objetos utilizando el método de
Pagel et al. resulta en Yp = 0.2452 + 0.0048 y para el método de Benjamin et al. Yp = 0.2446 +
0.0053. A pesar de utilizarse pocos objetos en comparacién a otras publicaciones profesionales, el
resultado del método para la determinacion de la abundancia de helio primoridial y los resultados
son consistentes con publicaciones anteriores.

7.3. Conclusiones

7.3.1. Abundancia primoridal del helio

Finalmente, si consideramos tnicamente como valida la determinacion de la abundancia de
helio primordial a través de la extrapolacién a cero metalicidad, siendo la abundancia de nitrégeno
caracteristica de esta metalicidad, obtenemos tanto por minimos cuadrados como por x?, que la
abundancia primordial de helio es:

Yp = 0.243 + 0.004 (7.4)

La determinacion de la abundancia a través del oxigeno tiene un sesgo importante debido a la
inclusion de los objetos 3-4 y 6-7. Sin embargo, si la veracidad de las abundancias obtenidas puede
ser confirmada, la determinacién de la abundancia de helio primordial con cualquier conjunto de
regiones H II observadas debe llevarse a cabo considerando en todos los casos los objetos 3-4 y 6-7
debido a que representarian objetos particulares que impondrian una nueva pendiente dY/dZ y
por lo tanto un valor de Yp mucho mas alto que el reportado en la literatura hasta el momento.
Normalmente se considera que el nitrégeno no es tan buen trazador de la metalicidad como el
ox{geno, sin embargo en este caso los resultados son muy consistentes con N/H mientras que no lo
son para O/H aun excluyendo los objetos criticos antes mencionados. Una extensién mucho mds
critica del presente trabajo deberia determinar esta supuesta inconsistencia, asi como considerar
cambios en las hipdtesis planteadas detras de una relacién lineal entre Y y O si se toman en cuenta
lo datos de los objetos criticos.
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Figura 7.3: Regresiones lineales de la fraccion de masa de helio Y vs. las abundancias de oxigeno
y nitrégeno por minimizacién de x? de los datos de Pagel et al.
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Elemento WMAP Este trabajo

Mo 6.14 & 0.25 3.515%

Qph? 0.0224 £ 0.0009  0.013 + 0.04
(D/H), 2757033 x107°  56x107°
(*He/H), 9.2870%)x107%  1.4x107°

Yp 0.248415:0008 0.243 + 0.004

("Li/H), 3.827083 x 10710  1.5x 10710

Tabla 7.2: Comparacién de las abundancias de elementos ligeros a partir de los datos de WMAP
y del cdlculo del presente trabajo. La constante de Hubble &, se encuentra normalizada a Hy/100
km s~ Mpc™!

7.3.2. Implicaciones cosmolédgicas

En la Figura 7.4 se muestra la dependencia de las abundancias de elementos ligeros sintetizados
en la nucleosintesis primordial: “He, *He, D y "Li como funcién de 719 = 10'%y, donde 7 es el
cociente de bariones a fotones predicho por el modelo estdndar de nucleosintesis primordial, con un
nimero de familias de neutrino N, = 3 y una vida media de los neutrones de 7,, = 887 segundos.
Para un valor adoptado de Yp = 0.243 £ 0.004 se deriva que 119 = 3.5:1):(;, lo cual corresponde a
una fraccién de masa bariénica Q,h3y, = 0.013 £ 0.04, donde higo es la constante de Hubble en
unidades de 100 km s~! Mpc~1.

El valor supuesto de Yp implicarfa una abundancia de (D/H), = 5.6 x 1075, (*He/H), =
1.4 x 1075 y ("Li/H), = 1.5 x 1071%. Las abundancias primordiales de D pueden ser calculadas
a través de mediciones en el medio interestelar (ISM) de la Galaxia y en el Sistema Solar. El
medio interestelar de la Via Lactea ha sido 1til para calcular un limite inferior de la abundancia
de deuterio primordial, siendo éste de (D/H), = (1.6 £ 0.1) x 107>, debido a la destruccién de
deuterio en procesos estelares. Hata et al. (1996) encuentran que a partir de mediciones en el
medio interestelar y en el Sistema Solar la abundancia de deuterio primordial se encuentra en el
rango 1.5 x 107° < (D/H), < 10.0 x 107> con un valor central de 3.5%7 ¢ y para el caso de helio-3,
(®*He/H), < 2.6 x 107°. Estos valores son enteramente consistentes con el resultado obtenido a
partir de la determinacién de Yp.

Sin embargo, los valores derivados para la abundancia de elementos ligeros a partir de la de-
terminacion de Yp no son consistentes en absoluto con los resultados de WMAP como lo muestra
la tabla 7.2, el valor determinado de Yp se encuentra A0.005 por debajo del valor predicho por
la medicién de la radiacién césmica de fondo. En general, los valores determinados observacional-
mente de Yp se encuentran en un rango entre 0.232 < Yp < 0.258 convergiendo a un valor de
Yp = 0.24, pero en general, los valores determinados observacionalmente se encuentran siempre
por debajo de las predicciones de WMAP por lo que, si se confirman las abundancias obtenidas en
este trabajo, la inclusién de los objetos 3-4 y 6-7 en las muestras de regiones H II reportadas en
la literatura subiria substancialmente la determinacién de Yp a valores cercanos a los de WMAP,
YP,WMAP ~ (0.2484.
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Figura 7.4: Abundancias de los elementos ligeros como funcién de 119 = 10'%7, el resultado de este
trabajo se muestra como un recuadro en rojo. (Cortesfa: Valentina Luridiana)

7.4. Perspectivas para investigacion futura

Una de las consideraciones mas importantes de este ejercicio es que, a pesar de contar
aparentemente con datos de alta calidad, las abundancias finales para cualquier regiéon H 11
dependeran criticamente de suposiciones tales como la temperatura electrénica adecuada, la
presencia de absorcién estelar subyacente y otras fuentes de incertidumbre discutidas en §4. A
partir de los resultados de regiones H 1I individuales mostrados en las tablas 6.9 a 6.12, se puede
notar que la dispersién en las abundancias derivadas de “He puede ser mayor que el error derivado
para cada solucion, lo cual es sintoma de que las incertidumbres sistematicas dominan el proceso
del célculo. Es posible que esta sea la razén de la aparente discrepancia entre la determinacién
observacional de la abundancia de helio primordial y las predicciones para “He utilizando la
densidad bariénicad medida por WMAP.

Algunos autores sugieren que los parametros que influyen maés en la incertidumbre sistemética
de la determinacién de Yp son la temperatura y densidad (Olive & Skillman 2004, Peimbert,
Peimbert & Luridiana 2002) debido a que la temperatura en las zonas de ionizacién de He I
y He 11 son diferentes a la temperatura de la zona de [O 1II] a partir de la cual se calcula la
temperatura para determinar la abundancia de Y. Sin embargo, los cambios en la temperatura
pueden ser compensados por cambios en la densidad lo cual resulta en valores muy diferentes
debido a todas las correcciones. Si se supone que las temperaturas derivadas a través de [O I11]
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son apropiadas para toda la zona He™, el valor de la densidad no corresponde al real lo cual
provocaria un cambio sistemdtico en la determinacién de la abundancia de helio. Por otro lado, si
se supone que la absorcién subyacente para He es despreciable, la abundancia derivada de helio
puede resultar sisteméticamente menor. A pesar de que existen otras fuentes potenciales de error
sistematico, tales como fluctuaciones en la temperatura, correcciones por ionizacién y la correcciéon
por excitacién colisional de las lineas de emision de hidrégeno, resultados recientes indican que
éstas son en verdad desviaciones muy pequenas en comparacién a las mencionadas anteriormente.

Los siguientes son puntos a considerarse en esfuerzos observacionales futuros para obtener un
valor mas preciso de la abundancia de helio primordial

= Obtener espectros con una calidad significativamente mayor a la que se cuenta actualmente
para todos los objetos estudiados en la literatura hasta el momento, especialmente para
aquellos con un gran ancho equivalente H3 y una baja abundancia O/H

= Bisqueda de nuevos objetos, lo cual es un problema debido a los requerimientos minimos en
el espacio de pardmetros para ser considerados objetos ideales

= Multiples observaciones en diferentes lineas de visién para probar las técnicas de andlisis
disponibles en la actualidad

= Observaciones con alta resolucién espectral y a lo largo de un rango mucho mayor en longi-
tudes de onda. Un alta resolucién espectral (mejor que 1 A) permitiria distinguir los perfiles
de absorcién subyacente para el He. Un rango mayor de cobertura en longitudes de onda per-
mitirfa mediciones adicionales de pardmetros fisicos (tales como la temperatura en diferentes
zonas de ionizacién). Espectrégrafos dobles de rejilla larga constituirfan las herramientas
idoneas para este trabajo.

= En el aspecto tedrico, es necesario caracterizar las incertidumbres en los datos atdémicos
modernos y los algoritmos por los cuales las observaciones son transformadas en abundancias
quimicas.

= En especifico, es necesaria una nueva observacién espectroscopica de las regiones SDSS
J024052.19-082827.4 y SDSS J084029.91+470710.2 correspondientes a los objetos 3-4 y 6-
7 para verificar su metalicidad anormal y en todo caso determinar la abundancia de helio
primordial utilizando un conjunto de datos mucho mayor el cual incluya estos dos objetos.
Si tal procedimiento resulta en un valor cercano al predicho por WMAP, los objetos 3-4 y
6-7 seran considerados pieza fundamental en la determinacién histérica de la abundancia de
helio primordial.

En resumen, la determinacién de la abundancia de helio primordial a valores realmente precisos
representa uno de los retos tedricos y observacionales de la astrofisica mas importantes del siglo
XXI. Para decrecer significativamente la incertidumbre en la abundancia de helio primordial se
requerird de espectroscopia para regiones H II pobres en metales con una calidad que superaria
por mucho la presente en la literatura de hoy dia, al igual que un anéalisis homogéneo que tome en
cuenta todas las posibles fuentes de incertidumbre y errores sistematicos que han sido identificados
hasta el momento.
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