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Resumo

Um catalogo de intensidades de linhas de emissao é apresentado. Este contém
dados de 215 regioes HII da Galaxia, das Nuvens de Magalhaes e de outras galaxias,
totalizando 23140 intensidades de linhas de emissao. Determinamos densidades e
temperaturas eletronicas para 11 objetos Galacticos com distancias galactocéntricas
(R) entre 6.4 e 17.9 kpc utilizando as intensidades de linhas de emissao catalo-
gadas. Determinamos também as abundancias de Ar, Cl, Ne, N, O e S a partir
de linhas excitadas colisionalmente e a abundancia de He através de linhas de re-
combinacao. Avaliamos o gradiente de (O/H), (S/H) e (N/H) ao longo do disco
Galéctico. Encontramos abundancias que diminuem com o aumento de R. Deriva-
mos os gradientes: log(O/H)+12 = 9.14 —0.063R, log(S/H) +12 = 7.45—0.063R e
log(N/H) 4 12 = 7.94 — 0.048R. Nossos gradientes de abundancias sao consistentes
com os de trabalhos anteriores recentes de regices HII no plano Galactico, exceto o

de (N/H) que difere significativamente dos outros trabalhos.



Abstract

A catalog of relative emission-line intensities is presented. It contains data on
215 HII regions in the Galaxy, Magellanic Clouds and in others galaxies, all totaling
23 140 emission line intensities. We have determined electron density and tempera-
ture for 11 Galactic objects with galactocentric distances (R) between 6.4 and 17.9
kpc using the emission-lines intensities catalogued. We also determined Ar, CI, Ne,
N, O and S abundances from collisionally excited lines and the He abundances from
recombination lines. We analysed the gradient of (O/H), (S/H) e (N/H) across the
Galactic disc. We find abundances that decrease with increasing R. We derive the
gradients: log(O/H) + 12 = 9.14 — 0.063R, log(S/H) + 12 = 7.45 — 0.063R and
log(N/H) + 12 = 7.94 — 0.048R. Our Galactic abundance gradients are consistent
with those from previous recent works of H II regions in the Galactic plane, excepting
the (N/H) gradient that differs significantly from other works.
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Capitulo 1
Introducao

Nuvens do meio interestelar se formam, colidem, colapsam e se fragmentam para
dar origem a estrelas. Entender a matéria interestelar é importante para entender-
mos onde e como as estrelas se formam. Esta matéria concentra-se entre as estrelas
nos bracgos espirais das galaxias e seus principais componentes sao gas e poeira.
O meio interestelar contém uma grande diversidade de objetos, nos quais ocorrem

processos fisicos fundamentais para a estrutura e evolucao das galaxias.

1.1 Regioes HII

O gas préximo a estrelas muito quentes, do tipo espectral O ou B! é ionizado
pela radiagao ultravioleta dessas estrelas. Compostas basicamente de hidrogénio
ionizado, estas nuvens de plasma ou gas ionizado sao chamadas regioes HII. HII
refere-se ao hidrogénio ionizado, enquanto o numeral romano I indica que o dtomo
é neutro. As regioes HII sao um dos principais objetos que permeiam o espaco
entre as estrelas e sao importantes no mapeamento da estrutura espiral da Galaxia
e de outras galaxias. Sao objetos jovens, comparando-se com as idades médias dos
demais objetos da Galéxia e, portanto, ligados a regioes de formacao estelar. Na
figura 1.1 ¢ apresentada a imagem da Nebulosa de Orion (M42). Essa é a mais
proxima e mais brilhante regiao HII e também o objeto mais observado desse tipo.
Sua composi¢ao quimica tem sido tradicionalmente considerada referéncia para o

gas ionizado na vizinhanca solar.

ISistema de classificacdo espectral cujo parametro basico é a temperatura efetiva, To;. Esta
temperatura é definida de modo que o fluxo total da estrela seja equivalente ao calculado usando
a funcao de Planck.

12
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Figura 1.1: Imagem da Nebulosa de Orion [acessada em 23/01/2007 no site
http://hubblesite.org/newscenter/archive/releases/2006/01/].

1.2 Processos fisicos em nebulosas gasosas

Em nebulosas gasosas ocorrem os processos fisicos de fotoionizagao, recombinacao,
excitacao colisional e colisoes eldsticas entre os elétrons livres.

Um atomo ou fon que possua niveis de excitacao proximos ao estado fundamental
pode ser excitado pela colisao com elétrons livres. Este processo é conhecido como
excitagdo colisional e é responsavel pelas linhas excitadas colisionalmente (CELs)
ou proibidas. Para esses niveis, a probabilidade de desexcitacao radioativa é muito
baixa, de modo que nas condi¢oes de laboratério a desexcitacao é feita colisional-
mente. Nas nebulosas, porém, as densidades sao muito baixas e a desexcitacao é
radioativa, com a emissao de um foton. Exemplos de linhas emitidas neste processos
sao linhas caracteristicas de ions de elementos pesados O, N, S, entre outros, como
as linhas 4959 A e 5007 A do [O III] e a linha 5754 A do [N TIJ.

As estrelas do tipo espectral O ou B, estrelas quentes com temperatura efetiva
de 30000 K a 50000 K, sao fontes continuas de fétons ultravioletas que ionizam
um volume de H formando o chamada esfera de Strémgren. Dentro deste volume,

outros elementos como He, C, N, O, Ne, S, Cl e Ar também encontram-se ionizados
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em varios estiagios dependendo da distribuicao da energia do campo de radiacao
ultravioleta. Este processo, em que ha a absorcao de um féton e a emissao de um
elétron por um atomo, é conhecido como fotoionizacao. A energia cinética do elétron
livre serd igual a diferenca entre a energia do féton e o potencial de ionizacao do
atomo.

Como processo inverso a fotoionizacao, a recombinac¢ao consiste na captura de
elétrons livres da nebulosa por atomos. O elétron livre pode ser capturado em
qualquer nivel. Quando capturado em um nivel excitado, o elétron ird realizar
varias transicoes a estados de menor energia, emitindo fotons com comprimentos
de onda caracteristicos das transi¢oes atomicas realizadas. As linhas de emissao
do H e do He sao linhas de recombinacao, ja que nao ha elétrons suficientemente
energéticos para excité-los colisionalmente. J& os elementos pesados possuem linhas
de recombinagao muito fracas ou inexistentes. Na figura 1.2 temos o espectro de uma
regiao HII, a Regiao V da galdxia NGC 6822, retirado de Peimbert et al. (2005).

Os elétrons livres colidem elasticamente uns com os outros na nebulosa. Como a
secao de choque de espalhamento dos elétrons é muito maior que a se¢ao de choque de
fotoionizacao do H (e do He), os elétrons livres rapidamente adotam uma distribuigao
maxwelliana de velocidades, caracterizada por uma tnica temperatura eletronica,

mesmo estando as condi¢oes na nebulosa longe do equilibrio termodinamico.
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Figura 1.2: Espectro de uma regiao HII, a Regiao V da galdaxia NGC 6822, retirado
de Peimbert et al. (2005).
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1.3 Condicoes fisicas de regioes HII

1.3.1 Determinacao da densidade eletronica

Podemos estimar a densidade eletronica de uma regiao HII pela comparacao das
intensidades de duas linhas excitadas colisionalmente. Estas devem ser linhas de um
mesmo ion que sao emitidas nas transicoes entre niveis com energias de excitagao
semelhantes. Uma vez que estes ions possuem diferentes probabilidades de transigao
e diferentes taxas de desexcitacao colisional, a populacao relativa desses niveis sera
altamente dependente da densidade eletronica. A dependéncia das intensidades des-
tas linhas de emissao com a densidade eletronica é obtida resolvendo-se as equagoes

de equilibrio estatistico dos niveis

Z anqui + Z njAji = Z niNOqij + ZniAij, (11)

J# j>i J#i j<i

onde n; ¢ a fracao de fons que possuem elétrons no nivel j, N, ¢ a densidade eletronica
(em cm™?), g; é o coeficiente de excitagao colisional do nivel ¢ para o nivel j (em
cm?®s7!) e Aj; é a probabilidade de transicdo radioativa de um nivel superior i para
um nivel inferior j (em s™!). Esta é a equagao para um nivel i, onde o lado esquerdo
da igualdade é a taxa de transicao para o nivel i e o lado direito, a taxa de transicao
do nivel ¢ para outros niveis. O primeiro termo a esquerda é a taxa de transicao
colisional de um nivel j para um nivel 7. O segundo termo ¢ a taxa de transigao
radioativa de um nivel superior j para um inferior 7. O terceiro termo é a taxa de
transicao colisional do nivel ¢ para outros niveis e o ultimo termo, a taxa de transicao
radioativa do nivel ¢ para um inferior j.

As razoes de linhas utilizadas neste trabalho para a determinacao das densidades
eletronicas sao listadas na tabela 1.1. Todas estas razoes sao relativas a fons com
configuragao fundamental do tipo p? e seus diagramas de energias (fora de escala)
sao representados nas figuras 1.3, 1.4, 1.5 e 1.6.

Uma aproximacao analitica do dtomo de 5 niveis é obtida seguindo o método de
Seaton e Osterbrock (1957). Nesta, resolve-se as equagoes de equilibrio estatistico
de cada nivel, levando-se em consideragao transicoes radioativas, excitacao e desex-
citagao colisional, tomando-se ¢;; = 0 para i = 2P% e 2P% e desconsiderando-se as
transigoes A(2P% — 2P%) e A(2D% — 2D%). Para o enxofre e o oxigénio obtém-se

as seguintes equacgoes (Writzl, 2000), respectivamente:
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[(A6716) _ ( 1+3.98 x 10 °N/T.'/* (12)
I(A6731) 7 \1+12.83 x 1072N,/T/2 )’ '
I(A3729) _ o (1+3.15 x 102N,/ T.'/2 (13)
I(A3726) 14 18.3 x 1072N, /T /2 )’ '

sendo N, a densidade eletronica, em cm™3, e T, a temperatura eletronica, em K.
A estimativa da densidade eletronica possui uma fraca dependéncia em relagao a

temperatura eletronica, conforme pode ser observado nas equacoes anteriores.

Tabela 1.1: Razoes de linhas utilizadas para diagnostico da densidade eletronica.

Ton Razao
NI I(75198) / I(5200)
O1  I(A3726) / I(A3729)
[SI]  I(\6716) / I(A6731)
[CIITT]  I(A5517) / I(A5537)
[ArIV] I(A\4711) / (A 4740)
[Ar V] eV
2 _3p
Plf&‘ 4.3
2 52 ¥
D 3 ¥ A 2.6
<t n] I~
B 3 N
‘s X Y Y'Y 00

Figura 1.3: Diagrama de niveis de energia para o [ArIV].
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[ eV
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T 2 gl
R R
2 32 | Y
D, Y Y 2.2
(el [ [

Figura 1.4: Diagrama de niveis de energia para o [ClIII].

2 (o1 eV
112
P 3 5.0
oo [%)] (23] (=]
m - M
[ [~ M~ [
k i
2 3P
D ¢, L/ Y 3.3
o WO,
45 32 Y h vy 0.0

Figura 1.5: Diagrama de niveis de energia para o [OII].
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S 1] eV
2 3/2
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Figura 1.6: Diagrama de niveis de energia para o [SII].

1.3.2 Determinacao da temperatura eletrénica

Para uma nebulosa em equilibrio estatistico, a temperatura em um dado ponto
é o resultado do equilibrio entre os processos de aquecimento e resfriamento do
gés. O aquecimento ¢é devido ao processo de fotoionizagao e o resfriamento ocorre
através dos processos de recombinacao, excitacao colisional e da emissao livre-livre
(bremsstrahlung). A seguir apresentaremos o método utilizado neste trabalho para
determinacao da temperatura eletronica.

A temperatura eletronica de uma nebulosa pode ser determinada comparando-
se intensidades de linhas de emissao com energias de excitagao consideravelmente
diferentes, de um mesmo fon com configuracao fundamental do tipo p?. As taxas de
excitagao para niveis superiores ou inferiores dependem fortemente da temperatura
nesses ions. Na tabela 1.2 apresentamos as razoes de linhas utilizadas neste trabalho

e na figura 1.7 é mostrada a estrutura de niveis do [O I1I] (fora de escala).
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Tabela 1.2: Razoes de linhas utilizadas para diagnostico da temperatura eletronica.

Ton Razao
[N II] I(A6548 +1 6583) / I(A5755)
O] I(A6300+X6363) / I(A557T)
[O11] I[(A3726 +A3729) / I(A73204X7330)
[OII]]  I(A4959+A5007) / I[(A4363)
[SII] I[(A6716 +A6731) / (A 4068 +A4076)
[SIII] I(A9069 +X9532) / 1(A6312)
[ArIII] T(A7136+A7751) / [(A5192)
. [O TII] eV
S 0 5.4
o
o
‘D, ¥ 2.5
[~ 23]
2
*p Y
0 0.0

Figura 1.7: Diagrama de niveis de energia para o [OIII].

1.4 Abundancias Ionicas

1.4.1 Abundancia i6nica via CELs

As regioes HII estao entre os melhores objetos para investigar a abundancia
do meio interestelar. A partir de medidas de intensidades de linhas de emissao de

nebulosas podemos derivar as abundancias de fons observaveis. A intensidade de
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uma linha de emissao emitida por um fon X', onde i é o grau de ionizacao, é
1 .
Do = 7= [ NOC) Nty = ) (T2 b (1.4)
s

sendo que N(X') ¢ a abundancia do fon, N, a densidade de elétrons na nebulosa,
h(vm — 1) a diferenga de energia entre o nivel m e I, g, é a taxa de excitacao
colisional de elétrons do nivel [ para o m, b é o fator de desvio do equilibrio ter-
modinamico (no equilibrio termodinamico b = 1) e dS ¢é o elemento diferencial de
distancia percorrido pela luz na nebulosa ao longo da linha de visada.
Considerando N (X') e N, constantes ao longo da linha de visada e integrando

a equagao anterior obtemos uma expressao dependente de S para I, . Geralmente
as intensidades de linhas sao normalizadas em relagao a linha Hf para eliminar essa
dependéncia em S. Entao a intensidade da linha A, em relacao a Hf serd dada
por: .

I, _ NXY (v — 1) qu(To) b (15)

I Hp N (H) Jug ’

sendo jug o coeficiente de emissao da linha do hidrogénio H/, correspondente a

transicao radioativa do nivel 4 para o 2. Reescrevendo a equacao anterior obtemos

a abundancia do fon X'. Portanto, temos:

N(Xl) — [>\1m ]Hﬁ
N(H) [Hﬁ h(l/m — 1/1) q1m(Te) b7

(1.6)

de onde percebemos que a partir da intensidade de linha de emissao de um fon X!

relativa ao hidrogénio obtemos sua abundancia relativa.

1.4.2 Abundancia i6nica de hélio

Para o hélio a taxa de excitacao colisional nao é desprezivel, o que torna a
determinacao de sua abundancia mais complicada quando comparada aos outros

elementos. Sua abundancia ionica usando um determinada linha [ é dada por
L
N(X)) = [—fl(Ne,t). (1.7)
Hp

Os valores de fj(Ne,t) sao:

faam = 2.01 t0.127+(4.1><10*4)NC’ (1.8)
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foss = 0.735 {0230+ (63107 ON: (1.9)
f6678 — 9258 t0.249—l-(2.0><10*4)]\7C7 (110>
fases = 0.0816 %%, (1.11)

respectivamente, para as linhas Hel \4471, A5876, A6678 e Hell )\ 4866, onde
t =T,(K) x 107*. Estas equagoes foram propostas por Benjamin et al. (1999) e sao
validas para uma faixa restrita de temperaturas e densidades: para 2 >t > 1.2 e
para 300 > N, > 1 em cm™3.

1.5 Abundancias totais

A abundancia total de um elemento qualquer N(X) é obtida somando-se as a-
bundancias de todos os estagios de ionizacao. Como geralmente nao é possivel
encontrar linhas na faixa espectral que estamos trabalhando de todos os estagios de
ionizac¢ao de um elemento, utilizamos fatores de corregao de ionizagao (ICFs). Estes
sao obtidos através de modelos de fotoionizacao e sao encontrados na literatura.

Assim, a abundancia total serda dada por:

N(X N Xi N Xi
ﬁ = Z N((H+)) = ICFionsnéoobscrvados X Z N( ) . (112)

i>1 ions observados

1.6 Gradientes de abundancias

Desde que a nucleossintese de diferentes elementos quimicos ocorre em estrelas de
massas diferentes, o estudo das abundancias quimicas em discos de galaxias espirais
é um método poderoso para entender a historia da formacao estelar e evolucao nestas
galaxias. Os gradientes de abundancia quimica sao o resultado da evolu¢ao quimica
galactica, a qual depende da taxa de formacao estelar, da funcao de massa inicial,
da producao relativa de elementos, homogeniedade do meio interestelar e do fluxo

radial de entrada e saida de gas.

1.6.1 Gradientes de abundancias extragalacticos

A existéncia de gradientes de componentes quimicos em galaxias é conhecido
desde o estudo espectrofotométrico de regioes HII localizadas em seis galaxias es-
pirais realizado por Searle (1971). Em seu trabalho, ele confirmou a tendéncia da

razao [OIIIJA5007/HS diminuir com o raio galdctico, proposta primeiramente por
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Aller (1942). Entretanto, nesse trabalho nao houve a possibilidade de determinagoes
precisas de abundancias, ja que estas apenas sao possiveis com a deteccao de linhas
sensiveis a temperatura eletronica, como a linha [OIIIJA4363. A confirmagao da
existéncia de gradientes de abundancia foi realizada por Smith (1975), que detectou
a linha [O IIT]A 4363 em nebulosas nas galaxias espirais M 33 e M 101.

1.6.2 Gradiente de abundancia Galactico

Enquanto a existéncia de gradientes de abundancias quimicas extragalacticos ja
estava bem estabelecida, pouco se sabia se 0 mesmo ocorria em nossa galaxia. Foi
com o trabalho de Peimbert (1979) que iniciaram-se os estudos de gradientes de
abundancia Galéacticos, com medidas de abundancia para 18 regioes HII na faixa de
distancias galactocéntricas de 8 a 14kpc. Shaver et al. (1983) obtiveram espectros
oOticos de regioes HII localizadas entre as distancias galactocéntricas de 5 e 12kpc
e, com a ajuda de observacoes em radio, as propriedades fisicas e abundancias fo-
ram derivadas. Este trabalho estabeleceu a existéncia de um gradiente negativo de
abundancia de elementos mais pesados que o hélio no disco de nossa galaxia. Outro
estudo foi o de Afflerbach et al. (1997) que apresentaram observagoes de regides
HII, obtendo estimativas para N/H e O/H similares aos encontrados por Shaver et
al. (1983). Vilchez & Esteban (1996), em um estudo de regides HII com distancias
galactocéntricas de 11.5 a 18 kpc, encontraram gradientes com um inclinagao menor
para O/H e N/H e constante para S/H. Recentemente, Rudolph et al. (2006) deter-
minaram as abundancias quimicas de 6 regides HII (com distancias galactocéntricas
de 10-15kpc) a partir de observagoes em infravermelho longinquo. Unindo estes
resultados com dados da literatura, eles mostraram que ha diferencas significativas
nas abundancias de oxigénio e enxofre determinadas via observacoes no 6tico e no
infravermelho.

Todos os trabalhos citados anteriormente diferem consideravelmente quanto a
forma do gradiente de abundéancia quimico de nossa galdxia e, apesar de haver

grande esforco para sua determinacgao, nao ha resultados conclusivos.
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1.7 Nosso Trabalho

1.7.1 Catalogo de intensidades de linhas de emissao de
regioes HII

Medidas quantitativas de intensidades de linhas de emissao tém sido feitas desde
o inicio do século passado. Os dados, porém, estao amplamente espalhados e existe
na literatura um grande nimero de dados espectrais de regioes HII . Para estudos
estatisticos de fendomenos astronomicos sao necessarios extensivos bancos de dados,
comuns atualmente em muitas areas. Tendo em vista isso, construimos um catalogo

de intensidades de linhas de emissao de regioes HII.

1.7.2 Reavaliagcao do gradiente de abundancia quimica

Galactico

Como sub-produto do catalogo, reavaliamos o gradiente de abundancia quimica
de nossa galdxia. Utilizando parametros atomicos (probabilidades de transigao e
forgas de colisao) recentes, recalculamos as propriedades fisicas (N, e T,) e as
abundancias totais de regioes HII Galacticas utilizando as intensidades de linhas
de emissao catalogadas. Assim, através de estimativas de distancia dos objetos,

avaliamos a variagao das abundancias dos elementos com o raio da Galaxia.
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2.1 Pesquisa bibliografica

Com o objetivo de construir um catalogo de intensidades de linhas de emissao
de regices HII, buscamos por publicagoes que apresentassem tais medidas. Para
nossa pesquisa utilizamos a biblioteca digital de Fisica e Astronomia da NASA
Astrophysics Data System (ADS).

2.2 Organizacao do banco de dados

Em virtude do ntimero consideravel de informagoes a serem catalogadas houve a
necessidade do desenvolvimento de um programa (Incat) para organizagao tanto dos
dados de entrada como os de saida. Este programa foi desenvolvido pelo professor
Marcus Copetti. A seguir serao mostradas cada uma das telas desse programa com

uma descri¢ao detalhada.

e Primeira tela: apresenta a referéncia bibliografica da qual os dados sao re-
tirados (figura 2.1). Esta foi copiada no sistema ADS e salva em um arquivo
nomeado bibcode.bib, onde o bibcode é o cédigo do respectivo artigo. Para
incluirmos novos dados ou visualizarmos dados ja catalogados de outra pu-

blicacao clicou-se em load, que abre uma janela para escolha do arquivo .bib.

e Segunda tela: sao apresentados os objetos estudados e os dados existentes
na publicacdo (figura 2.2). Para incluirmos informagoes novas, digitamos o
nome do objeto, a galdxia a que pertence e o nimero de posi¢oes observadas e
clicamos em add. Cada um dos objetos adicionados apareceram no quadro logo

abaixo na tela. Selecionando um destes objetos e clicando em edit visualizamos

24



CAPITULO 2. O CATALOGO

25

uma tela suplementar. E necessario salvar (clicando em save) as informagoes

antes de seguir para a préxima tela.

B incat (version 1.0)

-

ok

CATALOGUE OF EMISSION LINE INTEMSITIES OF HIl REGIONS

athars

Farm filled by Aline B. Rauber o 19/11/2006

|‘ilchez, J M. + Esteban, C.

litle

|The chemical composition of HII regions in the outer Galasy

journal

type of publication

|M0nth|_l,l Motices of the Royal Astronomical Society

volume

280

page

720-734

year

1336

| lnad |

quit

j (v aticle
" in proceedings
" Ph.D. thesis
" MSc. thesis

" report

| clear page | |

next page |

Figura 2.1: Primeira tela do programa onde encontramos a referéncia bibliogréfica.

M incat - page 2 - set object

BNEX)

CATALOGUE OF EMISSION LINE INTEWSITIES OF HIl REGIONS

Form filled by Aline B. Rauber on 13/11/2006

DBb;ZCSI ] existent data
| |v observed wavelength
class
|H|I region j Jv observed intensity
host galasy |v emor in observed intensity
|Gy | v conected intenzity
rumber af section:
,1—J Iv emor in conected intensity
=

description of sections [ one section per line as <section number: = <description: |
FBESIL 1 0 Galaxy 03:21:04.3 +54:46:22 1950 /A
5209 1 0 Gala=zy 04:07:19.6 +51:02:02 1950,
5219 1 0 Gala=zy 04:52:28.1 +47:19:06 1950.
5283 1 0 Galaxy 06:35:53.9 +00:47:10 1950.
598 1 0 Gala=zy 19:57:10.1 +31:13:33 1950.
5127 1 0 Gala=zy 21:27:04.6 +54:23:41 1950.
5128 1 0 Gala=zy 21:30:37.1 +55:39:22 1950,
S266 A 1 0 Gala=zy 06:15:54.1 +15:18:08 1950 [+
< 2]

zave | add | delete | edit | quit | clear page | previous page| nest page |

Figura 2.2: Tela do programa onde sao apresentados os objetos e os dados existentes

no artigo.
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e Tela suplementar: onde incluimos informacoes adicionais sobre o objeto e
a observagao, como ascensao reta, declinacao, telescopio, técnica utilizada,
detector, entre outros (figura 2.3). Também apresenta a linha e a intensidade
de referéncia para quais as medidas foram normalizadas. Em sua maioria,
as intensidades foram normalizadas em relagdo a linha HB com I(5)= 100.
Quando objetos diferentes tem algumas das informacoes em comum com um
anteriormente registrado, estes objetos sao selecionados na tela anterior e,
na tela suplementar, clicamos na opc¢ao yes respondendo a pergunta set to
selected?. Com isso, ao lado de cada uma das informagcoes aparecem opcoes

para selecionarmos apenas os dados que sao iguais.

M incat - input supplementary data about the object and the observation. g
CATALOGUE OF EMISSION LINE IMTEMSITIES OF HIl REGIONS Form filled by Aline B. Rauber on 19411 /2006
abject Tight ascention aperture shape telescope diameter [m)
|52a3 |06:35:53.9 | = |4.20
class declination aperture length [ observatom
[Hil region | | +00:47:10 | |Rioque de los Much: » |
host galasy epoch aperture width ") technigue
|Gala:-c_l,l ﬂ |1 950.0 | |slit spectroscopy ﬂ
section number CIHR] pazition angle [dearee] detector type
I | | | =
zection name E[B ) expozure time [z) spechal resolution [4)
intensity scale - log FIHE) camments
reference line reference intensip percent ermor? existing data
486133 H | 100 |no | |oo 1 |
section st to selected ™
accept | clear | : nesxt | " ypez ¢ no return

Figura 2.3: Tela suplementar sobre o objeto e a observagao.

e Terceira tela: onde selecionamos as linhas de emissao que apresentam me-
didas de intensidade na publicagao (figura 2.4). Na coluna a esquerda sele-
cionamos os comprimentos de onda (em A) e clicamos em add single para
adiciond-lo na coluna a direita. Quando duas ou mais linhas nao foram resol-
vidas (blended) estas foram selecionadas na coluna a esquerda e clicamos em
add blend, distinguindo estas das demais com letras logo apds o fon. Tendo
adicionado todas as linhas a coluna direita, clicamos em accept e em seguinda

em next page. Para visualizarmos as linhas selecionadas de um objeto cujas
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intensidades de linhas ja estejam catalogadas clicamos em read.

M incat - page 3 - set emission lines g
CATALOGUE OF EMISSION LIME INTEMSITIES OF HII REGIONS Form filed by Aline B. Rauber on 19./11/2006
Object: M 16 Section: 1 BibCode: 2006MMRAS 368, 253G
wavelength ion list of lines
al - " HE7.84 He A 4
J add single 3354 42 He | J TEMOy e

it 3347 A9 He |
S251 Hel |~ "[.fm't'm 3564.42 He | remove blend
IH1251 He| ] g el 587,28 He |
3530.49Hel (" forbidden deselect al 3E13 64 He clear
381251 Hel ) 363425 He |
3R30.49He | " permitted | I 3BE02EH |
3554.39 He | sl IEET.22HI save custom
3554 40 He | o IBE226H |
3554 45 He | emizzion line lists I/EIA0H |
3654 52 He | ¢ all 3EE4.6EH |
358725 He | 3BEE10HI
388726 He |l f* common/low excitation 3BETEEH | accept
3B13.64 Hel . L. IBEIATHI
63428 He | ™ common/high excitation 7148 H |
JBEZ 26 H | p IEFITEHI zechion
EETATH | ® [T ITEITHI ey
664 ERH | & custom IETAIEHI sslecte
JBEETOH | | IBE2EAHI ol

50883 H| w |© @
zechion
nest . | | . | |
quit clear page previous page: next page

Figura 2.4: Tela do programa onde selecionamos as linhas de emissao.

e Quarta tela: onde digitamos ou visualizamos (quando ji catalogadas) as
intensidades das linhas selecionadas na tela anterior (figura 2.5). Na primeira
coluna digitamos o comprimento de onda observado (em A); na segunda, a
intensidade observada; na terceira, o erro na intensidade observada; na quarta,
a intensidade corrigida por avermelhamento interestelar e, na quinta, o erro
na intensidade corrigida. Na tela suplementar informamos se esses erros sao

percentuais ou nao.

O programa gerou arquivos por publicagao, como o da figura 2.6, onde todos
os dados sao organizados em colunas na mesma ordem em que sao apresentados
no programa. Quando as tabelas dos artigos estiveram disponiveis on-line, estas
foram adaptadas ao formato requerido pelo programa com programas em Fortran,
nao sendo entao necessario digitar os dados.

Tendo um numero significativo de objetos e intensidades de linhas catalogadas,
propomo-nos a trabalhar com este banco de dados. Descreveremos, no préoximo
capitulo, como essas informacoes foram empregadas para avaliar a variacao das

abundancias quimicas com o raio Galactico.
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incat - page

input intensities

CATALOGUE OF EMISSION LINE INTEMSITIES OF HIl REGIONS

Form filed by &line B. R auber on 13/11/2006

object

section

galany

M6

=

LI IGaIaxy

[ all sections

_I v “erbatim

emission line

8784 He l
335442 He |
334759 He |
355442 He |
358728 He |
31364 He l
3E34.25He |
JEE0.28H |

3661.22H1

blend

obz. wavelength

obsz. intensity

section

save | load | clear | previousl et |

quit

ermar in obz. intensity | cor. intensity

10T ih SO, intensit_l,l

1.352 E

0276 18
0375 14
0.4 12

0.453 12
0EN 8

0.200 23
0230 17

| clear page | previous pag niext page |

Figura 2.5: Tela do programa onde as intensidades das linhas sao digitadas e apre-

sentadas.
M 16 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 1é 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 1é 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 1é 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 1é 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 1é 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 1é 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 1é 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 1é 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 1é 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 1é 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 1& 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 1& 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 1& 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy
M 1& 1 Galaxy
M 16 1 Galaxy

&
3
O

MO i o
U

He I

s
-

[5 III]

o

[0 II]
[0 II]

H
H
H
H

O

He I
HI
B 5i II

3187.
3354.
3347.
3554.
3587.
3613.
3834.
3660.
3g8l.
3662,
3883,
3664.
38686,
3667.
3889,
3671.
3873.7
3876,
3873,
3682.1
3686.¢
3691.
3897.
3703.¢
3705.
3711.
3721,
3721,
3728,

3728

3734.
3750.
3770.
3797.
3819.
3835.
3856,

[T
[E IR R

o
S

- S

b PR3 RD R R
0o

T R ) -
[ S R

n
o

39
02

0.893 1.352 & 2006MNERAS.
0.146 0.276 8 2006MNRAS.
0.201 0.375 14 2006MNRAS.
0.219 0.401 13 2006MNRAS.
0.178 0.328 15 2008MNRAS.
0.250 0.453 12 2006MNRAS.
0,383 0.891 g8 2006MNERAS.
0.112 0.200 23 2006MNRAS.
0.182 0.290 17 2006MNRAS.
0.213 0.381 13 2006MNRAS.
0,217 0.388 13 2008MNRAS.
0.210 0.376 13 2006MNRAS.
0.259 0.464 11 2006MNRAS.
0.253 0.453 12 2006MNRAS.
0.322 0.575 10 2006MNRAS.
0.362 0.646 9 2006MNRRS.
0.398 0,710 g8 2006MNERAS.
0.398 0.711 g8 2006MNRARS.
0.434 0.774 g8 2006MNERAS.
0.434 a.772 g8 2006MNRARS.
0.565 1.005 T 2006MNRAS.
0.594 1.054 6 2006MNRARS.
0.68 1.213 & 2006MNERS.
0.804 1.423 5 2006MNRAS.
0.378 0.8669 9 2006MNRAS.
0.972 1.715 5 2006MNRAS.
1.87%9 2,955 4 2006MNRAS.
1.879 2,955 4 2006MNRLS.
88,191 154.9789 4 2006MNRAS.
£2.245 121.581 4 2006MNRAS.
1.58 2,770 4 2006MNRAS.
2.014 3,511 4 2006MNRAS.
2.503 4,336 4 2006MNRAS.
3.424 5.874 4 2006MNRAS.
0.8653 1.112 & 2006MNERS.
4,845 g.197 4 2006MNRAS.
0.128 0,211 10 2006MNRAS.

Figura 2.6: Arquivo gerado pelo programa com as intensidades de linhas de emissao
para cada publicacao.
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Avaliacao do gradiente de

abundancia quimico da Galaxia

3.1 Determinacao das condicoes fisicas

Tendo catalogado intensidades de linhas de emissao de diversas regices HII, se-
lecionamos as melhores publicagoes dos objetos (com o maior nimero de linhas de
emissao observadas). O grande nimero de linhas de emissao catalogadas permitiu-
nos derivar as condigoes fisicas usando razoes de linhas diferentes para a maioria dos
objetos. Os objetos para os quais tornou-se possivel realizar estimativas precisas da
temperatura e densidade eletronicas sao mostrados na tabela 3.1 com as respecti-
vas referéncias bibliograficas das quais as intensidades de linhas de emissao foram
catalogadas.

As determinagoes das densidades e temperaturas eletronicas dos objetos foram
realizadas com a tarefa temden do pacote nebular (Shaw & Dufour, 1995) do
STSDAS/IRAF (Image Reduction and Analysis Facility), que resolve numerica-
mente as equacoes de equilibrio estatistico para um atomo de n niveis. As referéncias
dos parametros atomicos utilizados encontram-se na tabela 3.2. As temperaturas e
densidades eletronicas determinadas para os objetos sao apresentadas na tabela 3.3.
Sempre que os erros encontrados foram grandes, os resultados apresentados foram
seguidos de “:”.

A propagagao dos erros das intensidades (quando estas foram apresentadas nas
publicagbes) para as razoes de intensidades de linhas para cdlculo da densidade e
temperatura eletronicas foi realizada através das equagoes que sao apresentadas no
Apéndice A. Tendo calculado os erros nas razoes, calculamos R, R+ or e R — og,

onde R é a razao de linhas. Determinamos para cada um destes sua respectiva
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temperatura ou densidade eletronica. Um valor inicial T,= 10.000 K foi assumido
para a temperatura eletronica para derivarmos as densidades eletronicas N ([OI1]),
N([SII]), N.([CLII]), N.([ArIV]) e N.([N1]). Em seguida, uma densidade mediana
para cada nebulosa foi usada para derivar as temperaturas eletronicas T, ([ArI11]),
T.(INII)), T.([O1]), T.([O11]), T.([OI11)), TL([SI1]) e T.([SIII]). Finalmente as den-
sidades eletronicas foram recalculadas adotando os valores medianos da temperatura

eletronica para cada uma das nebulosas.

Tabela 3.1: Objetos e respectivas publicacoes catalogadas utilizadas para avaliacao
do gradiente de abundancia quimico.

Objetos Referéncia

M 42 Esteban et al. (2004)

M8 Esteban et al. (1999)
M16 Garcia-Rojas et al. (2006)
M 17 Tsamis et al. (2003)

M 20 Garcia-Rojas et al. (2006)
S311 Garcia-Rojas et al. (2005)
NGC3576 Garcia-Rojas et al. (2004)
NGC3603 Garcia-Rojas et al. (2006)
S 266 Vilchez & Esteban (1996)
S 184 Hawley (1978)

S 292 Hawley (1978)

Referéncias dos parametros atomicos encontradas na tabela 3.2: (B60) Bowen,
1960; (BK95) Bhatia & Kastner, 1995; (BZ94) Butler & Zeippen; (BZ89) Butler &
Zeippen , 1989; (DMR76) Dopita, Mason & Robb, 1976; (EM84) Ellis & Martinson,
1984; (F75) Fawcett, 1975; (GMZ95) Galavis, Mendoza & Zeippen, 1995; (HSC95)
Heise, Smith & Calamai, 1995; (KHOC93) Keenan, Hibbert Ojha & Caylon, 1993;
(KS86) Kaufman & Sugar, 1986; (LB94) Lennon & Burke, 1994; (LL93) LaJohn &
Luke, 1993; (M85) Moore, 1985; (M83) Mendoza, 1983; (MB93) McLaughlin & Bell,
1993; (MZ82) Mendoza & Zeippen, 1982; (P76) Pradhan, 1976; (PA76) Pequignot
& Aldrovandi, 1976; (RBS96) Ramsbottom, Bell & Stafford, 1996; (VVF96) Verner
D.A., Verner E.M. & Ferland, 1996; (ZBLBS87) Zeippen, Butler & Le Bourlot, 1987;
(WFD96) Wiese, Fuhr & Deters, 1996; (WL95) Williams & Livio, 1995.
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Tabela 3.2: Referéncias dos parametros atomicos utilizados.

Ion Parametro Fonte

NI Niveis de Energia B60, KS86, F75
Probabilidades de Transicao KS86, WFD96
Forcas de Colisao PA76, DMR76

NII Niveis de Energia B60, WL95
Probabilidades de Transicao WFD96
Forgas de Colisao LB94

Ol Niveis de Energia B60
Probabilidades de Transicao WFD96
Forcas de Colisao BK95

OII Niveis de Energia B60, KS86, F75
Probabilidades de Transicao WFD96
Forgas de Colisao: P76, MB93

OTIII  Niveis de Energia B60, M85
Probabilidades de Transicao WEFD96
Forgas de Colisao LB94

Nelll Niveis de Energia B60
Probabilidades de Transicao M83, KS86
Forgas de Colisao BZ794

STI Niveis de Energia B60, VVF96
Probabilidades de Transicao VVF96, KHOC93
Forcas de Colisao RBS96

SIII  Niveis de Energia B60
Probabilidades de Transicao MZ82, HSC95, LL93, KS86
Forgas de Colisao GMZ95

CLIIT  Niveis de Energia B60
Probabilidades de Transicao M83, KS86
Forcas de Colisao BZ89

CIIV  Niveis de Energia B60, H85
Probabilidades de Transicao MZ82, EM84, KS86
Forgas de Colisao GMZ95

ArIIT Niveis de Energia B60
Probabilidades de Transicao M83, KS86
Forgas de Colisao GMZ95

ArIV Niveis de Energia B60
Probabilidades de Transicao MZ82, KS86
Forcas de Colisao ZBLBS87




Tabela 3.3: Densidades (em cm™3

) e temperaturas eletronicas (em K) determinadas.

Objetos M 42 M8 M 16 M17 S184 S 292
N.([Ar IV])  7533: 2173

N([CITIT]) 9826 + 2503 3161 1384 + 2130 1414
N[N 1)) 1737: 1631 994 + 993
N.([O 11)) 2432 £ 10 1107 730 + 10
N([S 11]) 6432 + 1360 2035 1477 £20 650 378 100
N.(adotada) 6400 1800 1190 1400 378 100
T.([ArIII]) 8293 + 1703 7929
T.([N1I]) 10152 + 195 7986 8470 +£ 80 9274 8142 7010
T.([O1)) 7931 + 172
T.([O11)) 10124 + 74 6108 6635 + 40
T.([O111)) 8322 + 30 8124 7650 4+ 830 5188
T.([S11]) 9171 + 245 7345 £ 50 6917
T.([S111)) 10437 + 105 8910 + 140
Objetos M 20 S311 NGC3576  NGC 3603 S 266
N.([Ar IV]) 4536: 1565:

N.([C1III])  335: 537: 3631 + 2474 5745 + 4215
N.([N 1) 506: 569: 4370:
N([O 11)) 183: 188: 998 + 20 1310 + 70
N.([S 1)) 338 + 50 372 + 50 1395 £ 65 3916 + 740 430 + 300
N.(adotada) 340 455 2500 3900 430
T.([ArIII]) 8710 & 3280 8770 4 3350 9100 + 500
T.([NTI)) 8480 + 120 9570 4+ 130 8770 4+ 400 10840 4+ 1100 12040 + 520
T.([011)) 6772 + 45 7170 £ 145 9880 & 100
T.([O111)) 7810 + 500 9000 + 175 8490 + 70 9070 + 50
T.([S11]) 6900 =90 7000 & 70 8540 + 450 12995 + 3500
T.([SII1)) 8770 £ 150 9950 + 130 9295 + 125 9610 + 110
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3.2 Determinacao das abundancias idnicas

3.2.1 Abundancias ionicas de elementos pesados via CELs

Uma regiao HII pode ser caracterizada por zonas com diferentes graus de io-
nizagao (Garnett, 1992). Desta maneira, a temperatura eletronica que utilizamos
no céalculo da abundancia de um determinado ion é baseada no potencial de ionizagao
do atomo. Para fons com potenciais de ionizagao baixos (ST, OT, N*) adotamos a
média das temperaturas eletronicas 7T'([O I1]), T'([N1I]) e T([SII]), quando estima-
tivas dessas puderam ser feitas. Por outro lado, para ions com alto potencial de
ionizagao (Art™, Ar3t CITT, CI3*, Ne™t, O*" S*T) adotamos a média das tempe-
raturas eletronicas T'([O I11]) e T'([SIII]). Para os objetos S 266, S 184 e S 292 apenas
estimativas de T'([N IT]) puderam ser realizadas, sendo esta, portanto, utilizada para
estimarmos as abundancias ionicas destes objetos. A densidade eletronica adotada
(apresentada na tabela 3.3) é uma mediana dos valores determinados por diferentes
razoes de linhas. As abundancias ionicas do Ar, CI, Ne, N, O e S foram derivadas
usando-se a rotina ionic do pacote nebular do IRAF.

Como os valores das abundancias ionicas dependem fortemente da temperatura
eletronica, devemos propagar os erros desta. Para isso, o procedimento realizado
foi 0o mesmo ja descrito para as estimativas de erro da temperatura e densidade

eletronicas.

3.2.2 Abundancias i6nicas de hélio

Determinamos as abundancias de He utilizando as férmulas apresentadas na
secao 1.4.2. Como estas sao validas apenas para densidades eletronicas entre 1 e
300 cm ™3, somente tornou-se possivel determinar as abundéancias de He para os
objetos M 20, S266, S184 e S311. Para S292 nao foram observadas linhas de He.

3.3 Determinacao das abundancias totais

Para derivarmos as abundancias totais assumimos um conjunto de fatores de
corregao de ionizacao (ICFs) para corrigirmos pelos estédgios de ionizagdo nao obser-
vados.

A auséncia de linhas de linhas HelIl indica que a abundancia de He®™t/H* ¢é

desprezivel. Porém, a abundancia total de hélio deve ser corrigida pela presenca de
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hélio neutro. Baseado na similaridade dos potenciais de ionizagao do He® (24.6 V)
e do S (23.3 eV), Peimbert et al. (1992) determinou que a abundancia total do hélio
¢é dada por

N(He) N(Het) N(SH) N(Het)
v~ 1O T = v o)) < v O

Para determinarmos a abundancia total de oxigénio assumimos que esta é dada

por

N(O)  N(O*+0*)
N(H)  N(HY)

Medidas de abundancia de dois estagios de ionizacao do S foram realizadas, visto

(3.2)

que apenas estes estagios foram observados nas publicagoes catalogadas. Um fator
de corregio de ionizacao, ICF(S), que leve em consideracio a presenca de S3* deve

ser utilizado. Utilizamos a seguinte relagao de Stasiriska (1978):

ICR(S) = {1 - {1 - N;gﬂ } (3.3)

N(S*t +StH)
N(HT)

N(S)
N = ICF(S) x

(3.4)

As tnicas linhas excitadas colisionalmente de Ne mensuraveis na regiao ética sao
as do Ne™ ™. Nao é esperado uma fracao significante de Ne?", j& que o potencial de
ionizagao desse fon é muito alto (63.4 eV). Porém, a contribuicao da abundancia de
Ne™ deve ser significante. Utilizamos, neste caso, o ICF proposto por Peimbert &

Costero (1969):

N(Ne)
N(H)

= ICF(Ne) x

N(Net) :{ N(O) } N(Ne™™) (3.5)

N(H*) N(O+) N(HT)

Para o nitrogeénio, utilizamos o ICF indicado por Peimbert & Torres-Peimbert
(1977):

N(N) N(N*) [N(o+)+zv(o++)} )

——= =ICF(N) x = N(O")

N (3.6)

Para levarmos em conta a presenca de uma pequena fracao de ClT e a presenca
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de CI*T, adotamos a relagdo de Peimbert & Torres-Peimbert (1977):

_N(8H)  N(OT)]

CF(O) = |1~ 5~ o) (3.7)
¢ N1 N(CI)
N = 0P x (3.8)

onde na equacao 3.7 o termo N(ST)/N(S) considera a presenca de CIT e o termo
N(OT)/N(O), a presenga de CI3*.
O ICF(Ar) inclui a contribuigao de Ar™/HT e, de acordo com Liu et al. (2000),

pode ser aproximado por:

ICF(Ar) — {1 - ]Xf(g))] : (3.9)
¢ N(Ar) N(Ar) + N(Ar*)
N = 1F(A) x Vi (3.10)

A propagacao dos erros das abundancias ionicas para os ICF's e para as abundancias
totais foi realizada através das férmulas apresentadas no Apéndice B.

As abundancias de hélio determinadas sao apresentadas na tabela 3.4. As
abundancias ionicas, ICFs e abundancias totais dos demais elementos sao apre-

sentados na tabela 3.5.

Tabela 3.4: Abundancias de He determinadas

Objetos N (He™) x 10 ICF(He) N(He) x 102

M 20 7.3+ 0.1 1.33 £0.02 9.8 £0.1
S311 8.24 £ 0.10 1.42 £ 0.02 11.75 + 0.23
S 266 1.1: 6.64: 0.072:

5184 10.1 1.085 0.110




Tabela 3.5: Abundancias quimicas de Ar, Cl, Ne, N, O e S determinadas.

Objeto M 42 M16 M 20 S311 5266
ArtT/HT x 10° 0.233 + 0.003 1.52 + 0.03 1.69 + 0.01 1.07 £ 0.04

Ard*/H+ x 10° 3115+ 50 6395 + 14 9324002  2.19 + 0.01

ICF(Ar) 1.27 £ 0.01  2.62 £ 0.21 10.46 + 1.47  7.84 & 0.82

107 x Ar/H 6.93 & 0.08  207.37 + 17.00 177.72 £ 25.00 84.07 & 9.33

CIT+/H* x 107 1.314£0.02  0.910 +0.002  0.894 £ 0.001  0.60 % 0.003

CI3*/H* x 10°  4.61 & 0.06

ICF(CI) 1.02 £ 0.02 159 + 0.02 150 £ 0.04  1.68 & 0.03

107 x Cl/H 1.39 £ 0.03 145 =+ 0.01 1.34 + 0.02 1.01 =+ 0.02

Nett /H x 105 4.97 £ 0.01  0.798 + 0.002 0.610 & 0.004

ICF (Ne) 1.27 £ 0.04  5.87 =+ 0.09 9.13 £ 0.09

10° x Ne/H 6334+ 0.2  4.68 + 0.09 5.57 £ 0.08

NO/H+ x 106 1.04 + 0.04 1.23 + 0.08 1.08 + 0.06

N*/H* x 10°  0.820 + 0.004 4.03 +0.08  4.62+0.02 2694001  1.39 4+ 0.01
ICF(N) 466 +0.10  1.61 + 0.08 1.11 + 0.02 1.15 £ 0.02  1+0.001

10° x N/H 3824009 6.68+004  524+008  3214+005 1.39+0.01
O%/H+ x 10° 7.09 £ 0.040 059 +0.005  1.00 =+ 0.05

Of/HT x 10*  0.730 = 0.006 2.10 +0.09 4544005 431 +0.04  0.850 £ 0.001
O*+/H* x 10* 2,67 £0.07 0577 £ 0.001  0.424 + 0.006  0.530 + 0.003 < 0.001

10* x O/H 344007  3394+009  502+005 4944006  0.850 «+ 0.001
S*/H+ x 105 0268 +0.001 1.74 +0.04  226+009 2064007  1.65+ 0.06
STT/HT x 106 870 £ 0.01  6.68 + 0.01 6.80 & 0.06  4.84 +0.02  0.293 + 0.002
ICF(S) 1.25 £ 0.01  1.02 + 0.01 1.00 + 0.01 1.00 £ 0.01  1.000 & 0.001
105 x S/H 11.21 £8.70 858+£0.06  9.07+010  6.90=+0.11  1.95+ 0.06

v

v

VIXVTIVD vd ODININD

~

VIDNVANNGV 3d AILNIAIAVID 0d OVOVITIVAV "€ OTNLIAVD
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Continuagao da tabela 3.5: Abundancias quimicas de Ar, Cl, Ne, N, O e S determinadas.

Objetos NGC3576  NGC3603 S184 S202 M8 M17
Art/HT x 10° 1.38 £ 0.04  2.06 £ 0.05 1.63  7.821
A3t /HT x 109 14.05 £ 0.60  51.99 + 1.60 439 228
ICF(Ar) 1.75 £ 0.04  1.13 £ 0.01 10.81 1.63
10° x Ar/H 244 £ 0.06  2.38 +0.05 1.77 131
CI+*/H* x 107 0.763 & 0.005 1.00 + 0.03 111 8.32
CI+/H* x 10°  2.14 £ 0.06  13.08 &+ 0.32

ICF(C1) 1.08 £ 0.01  1.01 £ 0.01 1.28  2.60
108 x CI/H 845+ 005 114403 142 21.65
Net*/H* x 10° 3.53 £ 0.02  4.54 +£0.02 858 0.669 143.3
ICF(Ne) 1.75 £ 0.09  1.13+£0.05  6.49 10.76 1.63
10° x Ne/H 6.18 £ 0.33  514+023 5572 720 234
NO/H* x 106 0.449 =+ 0.001

N*/H* x10° 110 £0.02  0.315+0.007 1.85 166 547 0.996
ICF(N) 2.33+£0.08 8.68+025 118 1.00 1.10 2.59
10° x N/H 257 +£0.09 3124009 219 1.66 6.03 2.58
0% /H* x 10° 0.247 + 0.009

Of/H* x 10 1474003 0311 +0.001 5164 176 912 1528
Ot+/H* x 10* 1.96+0.09 236 +0.08  0.940 0.934 2.428
10' x O/H 343 +£0.09 270+008 610 1.76 10.05 3.96
S*/H* x 10°  0.642 £ 0.008 0.12+0.005 115 547 1.187 0.423
SH/H* x 108 7.734£0.02  6.67+£001 135 8.362 153.8
ICF(S) 1.07 £ 001 1484001  1.00 1.00 1.00 1.09
108 x S/H 897 £0.06  10.06 £ 0.09 14.67 547 955 168.38

v

v

VIXVTIVD vd ODININD

~
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3.4 Estimativas de distancias dos objetos

Apresentamos na tabela 3.6 estimativas de distancias ao centro da Galaxia dos
objetos cujas abundancias quimicas foram determinadas. Estas foram retiradas da

literatura, sendo suas respectivas referéncias também apresentadas.

Tabela 3.6: Distancias dos objetos ao centro da Galaxia.

Objetos Distancia (kpc) Referéncia

M17 6.4 £ 0.2 Shaver et al. (1983)

M 16 6.6 £ 0.1 Shaver et al. (1983)
M8 6.7+ 0.2 Afflerbach et al. (1997)
NGC3576 7.92 + 0.01 Simpson et al. (1995)
M 20 8.5* Hawley (1978)
NGC3603 8.8+ 0.2 Simpson et al. (1995)
M 42 8.89 £+ 0.06 Shaver et al. (1983)

S 184 10.1 £ 1.0 Caplan et al. (2000)

S 292 10.6* Hawley (1978)

S311 11.0 £ 0.4 Shaver et al. (1983)

S 266 17.9 £ 4.7 Vilchez & Esteban (1996)

*Para M 20 e S 292 nao foram encontradas estimativas de erros.

3.5 Os gradientes de abundancias Galacticos

A partir das abundancias O/H, S/H e N/H da tabela 3.5 e das estimativas de
distancias da tabela 3.6 podemos obter as distribuicoes das abundéancias quimicas
destes elementos aos longo do raio Galactico. Assim, apresentamos nos graficos 3.1,
3.2 e 3.3 os gradientes obtidos para as abundancias O/H, S/H e N/H, respectiva-
mente. Nossos resultados sao indicados com triangulos. As regressoes lineares de

nossos dados sao:

log(O/H) + 12 = 9.14 — 0.063 R, (3.11)
log(S/H) + 12 = 7.45 — 0.063 R, (3.12)
log(N/H) + 12 = 7.94 — 0.048 R, (3.13)

onde R é a distancia do objeto ao centro da Galéxia, em kpc. Também sao apresen-
tadas nos gréficos as regressoes lineares obtidas por Shaver et al. (1983), Afflerbach
et al. (1997) e Rudolph et al. (2006).
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Figura 3.1: Abundancia de (O/H) versus o raio galactico (R).
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Figura 3.3: Abundancia de (N/H) versus o raio galactico (R).



Capitulo 4

Consideracoes Finais

e Este trabalho apresenta um catalogo de intensidades de linhas de emissao de
regioes HII. Possuimos um extensivo banco de dados. Catalogamos dados de
aproximadamente 215 regides HII. Destas, 60 sao Galéacticas, 24 das Nuvens
de Magalhaes e 131 sao extragalacticas, em aproximadamente 970 posicoes
diferentes. Totalizamos, assim, 23 140 intensidades de linhas de emissao ca-
talogadas. Apesar destes niimeros serem consideraveis, ainda ha publicacoes
que nao foram catalogadas, principalmente de regices HII extragalacticas. Es-
timamos, no entanto, que todas as principais publicagoes com tais medidas de
regioes HII de nossa galdxia ja facam parte do nosso banco de dados até o
presente momento. Este catdlogo, em sua versao final, tera seu formato base-
ado no de Kaler et al. (1997) para nebulosas planetarias e sera disponibilizado

on-line.

e Com o objetivo de avaliarmos os gradientes de abundancias quimicas da Ga-
ldxia, determinamos N, e T, dos objetos utilizando as intensidades de linhas
de nosso banco de dados. Isto foi possivel apenas para uma pequena fracao
(11/60) dos objetos catalogados na Galaxia. Tal fato deve-se a dificil ob-
servacao das linhas [OIII] M363 e [NII} A5755 utilizadas para determinagao
da T,. Ambas sao linhas fracas, detectdaveis apenas em regides HII relativa-
mente quentes (> 7000 K) e brilhantes.

e Linhas excitadas colisionalmente sao exponencialmente dependentes da tem-
peratura eletronica e, portanto, para obtencao de estimativas confidveis das
abundancias ionicas torna-se essencial um valor preciso da temperatura eletro-

nica. Variagoes espaciais da temperatura também podem estar presentes nas

41
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nebulosas. E reportado na literatura que uma variacao de 40% na temperatura
eletronica pode alterar a abundancia por uma ordem de magnitude (Shaver et
al., 1983). Tais fatos podem ser considerados como possiveis fontes de erro em

nossas determinacoes de abundancias.

e As abundancias de (O/H), (S/H) e (N/H) obtidas (graficos 3.1, 3.2 e 3.3, res-
pectivamente) sdo decrescentes com o aumento do raio Galdctico. Derivamos
os gradientes: log(O/H)+12 = 9.14—0.063R, log(S/H)+12 = 7.45—0.063R e
log(N/H) + 12 = 7.94 — 0.048R. Nossos gradientes sdo consistentes com os de
trabalhos anteriores recentes de regioes HII no plano Galactico, com excecao

do gradiente de (N/H) que difere significativamente de outros trabalhos.
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Apeéendice A

Propagacao dos erros das
intensidades das linhas para as

razoes de linhas

Apresentamos nesta secao as férmulas especificas utilizadas para propagacao dos
erros das intensidades para as razoes de linhas utilizadas para determinagao das
temperaturas e densidades eletronicas. Essas foram derivadas através da equagao

proposta por Bevington & Robinson (1992):

or\ > or\ > ox ox

que propaga o erro de uma medida x em fungao de duas variaveis u e v. o, e g, sao
os erros nas medidas u e v, respectivamente, e o,, € o termo de covariancia entre u
e v que € nulo no caso de u e v serem independentes.

Os erros nas razoes de linhas para cdlculo da densidade eletronica sao dados
pelas equacoes A.2, A.3, A4, A5 A6.

15198) <05198)2 <U5200)2
o = + A2
RINT <f5200 I5198 I5000 ( )
I3796 03726 2 03729 ? A
ORI = | 7 7 + 7 (A.3)
3729 3726 3729
. Is716
OR[SI] = Toran
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I 2 2
ORI = < 5517) (05517) i <05537> (A.5)
I5537 Iss17 I5537
. Ly7nn 04711 ? 04740 ?
OR[ArIV] = | 7— + (A.6)
Ly740 L7 La740
Para as razoes de intensidades de linhas para cédlculo da temperatura eletronica,
os erros sao dados pelas equacoes A.7, A.8, A.9, A.10, A.11, A.12, A.13.

1(6548 4 6583) Ogsas + Oesss o555\’
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Apendice B

Propagacao dos erros para a

abundancia total

Apresentamos nesta secao as férmulas especificas utilizadas para propagacgao dos
erros nos ICF’s e nas abundancias totais. Essas foram derivadas, novamente, através

da equagao proposta por Bevington & Robinson (1992).

Hélio

)\/ NSt ICF He) +<N ))2 B

OICF(He) — (

(™)
) (g7 ) Vi (82)
R .
(s
”= (Msjvzsjffsﬂf por e (e (8.5
o ox0) = 1/ (On(9)? + (w012 + (o0 (B.6)
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Neobnio

o= | (5i0) < (s5) o

oo =i (i) () (mes) - o

Nitrogénio
o= (F) + (Fees) o
o= (i) + () + (7)o
Enxofre
w=r|(Fi6) (o) e
==t (35) + (i) oo oy
onde: B
[ = { {1 — ]]V\f(%ﬂ 4 (]]VV((%?Y [ICF(S)]G} (B.13)
T = [ICF(S)]* ]jv((%? ll - ]]VV((%:)} 2 (B.14)
= = [N(ST) + N(St)] (B.15)
Cloro

e quando linhas de C1* e CI** nao sao observadas:

arcr(cn = ICF(CYJ*Vxs + Xo (B.16)
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onde: _
(NSO | (ove T, (one
w= (N _<N<s>> - (%) ] 317
N(O++) 2 UN(O) 2 UN(O**) 2
w="or) (%) + (Fiew) ] (319
IN(Cl = [ICF(CI)]2N(CI++)\/ Xs + xo + ( o) )2 (B.19)
N(CIHH)[ICF(Cl)]
e quando apenas linhas de CI™ nao sao observadas, temos:
UICF(CI) = [ICF(CI)P\/% (B20)
o = [ICE(CL? [N(CIH) + N(CP)]y/s Fxa (B.21)
onde ) o2
_ IN(crH+) T IN(cish)
YT IN(CE) + N(CBHP[ICF(C]? (B:22)
Argonio
_ 2NOY) [(ovo)\ | (ovon )’
TN (A = H 3+ IN(0) ON(OF) .
(ar) = [N (A7) + N(A )]@\/<N(O)) <N(O+)) +Q (B.24)
onde: N(O*)
O = [ICF(Ar)]? NGO (B.25)
[ N©O)\? TNart) T Nt
= (N(O+)) [IN(Ar+) + N (AP )P[ICF (AT (B:26)



