
El análisis de espectros 
nebulares

El espectro de las nebulosas

• Las nebulosas son plasmas difusas, pero calientes.
• Según las leyes de Kirchoff, deben emitir un espectro de líneas de 

emisión.
• Cada línea de emisión es el resultado de una transición en algún átomo 

o ion.  
• Cuando vemos las líneas de emisión, sabemos que un estado excitado 

fue ocupado por un electrón.  No necesariamente conoceremos el 
proceso que llevó el electrón a ese estado excitado.

• Es muy común suponer que 
• transiciones permitidas son excitadas por recombinación.
• transiciones prohibidas son excitadas por colisiones.

• Frecuentemente, la realidad es más complicada y una transición puede 
ser excitada por varios procesos físicos.  
• Por ejemplo, la recombinación también puede excitar transiciones prohibidas.



El espectro de una 
nebulosa planetaria1682 F. Bresolin et al.

Figure 1. Spectra of PN 18, PN 55, PN 67 and PN 68. Zoomed-in views are provided in the insets to better display the weakest features. The main emission
lines are identified.

systematically too strong in the M09 sample compared to ours
(open red squares in Fig. 5). A possible explanation is that the
M09 spectra are affected by weak emission from the diffuse ion-
ized gas (Haffner et al. 2009), which we clearly detect in our two-
dimensional spectra and which might be not properly subtracted in
the paper by M09, who used fibres centred in low-emission regions
of the galaxy for the sky subtraction. The diffuse emission would be
most important for faint, low-excitation metal lines, such as those
of [S II], and the effects of an improper subtraction on the PN spec-
tra would increase with decreasing line strength, as observed in
Fig. 5.

We also found a large systematic difference concerning the ex-
tinction coefficient, our values being lower than those reported by
M09 by an average factor of 2.5. We point out that our Balmer line
intensity ratios agree with the theoretical values, while in several

cases the Hγ /Hβ and Hδ/Hβ ratios determined by M09 are signif-
icantly below the case B values. The means we derive from their
data are 0.403 ± 0.102 and 0.220 ± 0.057, respectively (case B
values are 0.469 and 0.259 for T e = 104 K, Ne = 103 cm−3). This
suggests a systematic overestimate of the extinction coefficient.

The mean reddening for our PN sample corresponds to
E(B − V ) = 0.19 ± 0.03. This is similar to other spectroscopic de-
terminations of the reddening from studies of the young populations
of M33, including H II regions [e.g. RS08: E(B − V ) = 0.20 ± 0.03]
and young stars [Massey et al. 1995: E(B − V ) = 0.13 ± 0.01].
The possibility that the PNe have reddening values that are much
larger than those measured in young star-forming regions seems
unlikely, even though a somewhat higher local reddening could be
expected for PNe since the progenitor AGB stars can produce dust
shells.
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Figure 2. Spectra of PN 73, PN 76, PN 78 and PN 83. Zoomed-in views are provided in the insets to better display the weakest features. The main emission
lines are identified.

3 C H E M I C A L A BU N DA N C E S

For the derivation of the ionic abundances it is necessary to ob-
tain the electron temperature Te of the emitting gas. In princi-
ple, different excitation zones within the nebulae are characterized
by different Te values, that would require the detection of auro-
ral lines of different ions, such as [O II] λ7325, [S III] λ6312 and
[O III] λ4363. This is observationally quite challenging for PNe at
the distance of M33, and [O III] λ4363 is the only line that we are
able to use to infer Te, with the exception of two [N II] λ5755
detections (PN 76 and PN 78). Therefore, for the derivation of
the ionic abundances we computed the line emissivities for all
ions of interest at the electron temperature obtained from the
[O III] λ4363/(λ4959 + λ5007) line ratio. This includes the low-
excitation line [O II] λ3727, for which a different Te might be ap-

propriate, but since most of the oxygen in bright PNe is doubly ion-
ized, this introduces a negligible error in the final O/H abundance.
For PNe we did not use empirical temperature schemes between
high- and low-excitation zones since, for reasons yet not fully un-
derstood, the uncertainties would be large (see e.g. the behaviour of
Te derived from [N II] λ5755/(λ6548 + λ6583) as a function of Te

from [O III] λ4363/(λ4959 + λ5007) for a sample of Galactic PNe
in Górny et al. 2009). For H II regions, however, we derived the
temperature of the low-excitation zone (for the O+ and N+ ionic
abundances) from the Garnett (1992) relation, T(O+) = 0.7 T(O++)
+ 3000 K, which is supported by recent observations of extragalac-
tic H II regions (Bresolin et al. 2009; Esteban et al. 2009).

The electron temperatures were derived using the five-level pro-
gram temden (De Robertis, Dufour & Hunt 1987) in the imple-
mentation of IRAF’s nebular package (Shaw & Dufour 1995). The
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Interpretando las etiquetas
• He I 5876:  el espectro de He neutro, transición permitida a 5876Å

• He II 4686:  el espectro de He ionizado, transición permitida a 4686Å

• [O III] 4959:  el espectro de O dos veces ionizado, transición prohibida a 4959Å

• H:  equivalente a H I

• Hε + [Ne III] 3968:  las dos líneas son imposibles de distinguir por separado

• Si una transición resulta de recombinación o intercambio de carga, se deberá a un ion de un 
estado de ionización mayor, e.g., He I ⇒ He+

• Si una transición resulta de excitación colisional o fluorescencia, se deberá al mismo ion, e.g., 
[O III] 4959 ⇒ O2+

PNe in M33 1683

Figure 2. Spectra of PN 73, PN 76, PN 78 and PN 83. Zoomed-in views are provided in the insets to better display the weakest features. The main emission
lines are identified.
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Indica el espectro y 
transición, pero no el 
proceso físico.



¿Qué queremos aprender del 
espectro?
• Usualmente nos interesarán:

• las condiciones físicas del plasma (la temperatura y la densidad electrónica)
• la composición química del plasma 
• la cinemática del plasma (expansión, turbulencia, etc.)

• Para determinar lo anterior, habrá que tomar en cuenta el efecto de lo siguiente 
sobre el espectro del objeto
• el medio interestelar entre el objeto y la Tierra (extinción y enrojecimiento)
• la atmósfera terrestre (extinción, contaminación por líneas de absorción y emisión)
• el instrumento utilizado para la observación (deformará la información de diversas 

maneras)

• Los dos últimos puntos son parte del proceso de la “reducción” de los datos.  
(Obtener la señal que llegó a la Tierra.)

• Los puntos anteriores son parte del proceso del “análisis” de los datos.  
(Entender el objeto y el medio en que está.)  

Las etapas de un proyecto

• Un proyecto típico pasa por las siguientes etapas
• planteamiento correcto del problema
• estudio de factibilidad
• adquisición de los datos
• reducción de los datos
• análisis de los datos
• publicación de los resultados

• El desarrollo de cada fase puede 
facilitar o limitar el desarrollo de 
las etapas subsecuentes.  

Saltaremos estas 
etapas por utilizar 
datos existentes.



La atmósfera terrestre
• absorbe luz

• emite luz

• extingue la luz

• refracta la luz (primera parte; segunda con 
“óptica adaptativa”)

• refleja luz

• Lo que más afecta a la reducción de datos 
es el efecto de la extinción.

• En el visible, la extinción se debe 
principalmente a la dispersión Rayleigh
debido a las moléculas de O2 y N2.  

• Para el análisis, tendremos que 
preocuparnos por la absorción, lo cual 
afectará ciertas líneas en al rojo de 6000Å.  
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Fig. 6. The upper panel of this figure shows the three
components of our simple extinction model for SPM in
the 13C photometric system, plus the mean 13C extinc-
tion of SPM from Table 1, and finally the sum of the three
components shifted upward by 0.05 for clarity and com-
parison. Open squares represent the ozone contribution
for SPM, open triangles the aerosol contribution, open
circles the Rayleigh-Cabannes, filled circles the mean ob-
served extinction, and asterisks the shifted model. In the
lower panel the observed-mean and model extinctions are
over-plotted, and below the residuals (obs.−model) are
plotted as filled triangles, all as a function of the equiv-
alent wavelengths of the 13C filters. The model fits the
observed curve very well for 3700–6500 Å but falls short
for greater wavelengths due to the lack of absorptions by
O2 and by H2O.

mean extinction, and at the bottom the residuals
of this fit, all as a function of the equivalent wave-
lengths. Fig. 7 shows the same for the 4-color system
and its mean atmospheric extinction above SPM.
The mean residual of the lower panel of Fig. 6 is
< ∆obs−model >= −0.m0002±0.m0061 for the fit of the
filters 33 through 63, using a = 0.0254, and for the
lower part of Fig. 7 for 4-colors, < ∆obs−model >=
−0.m0022 ± 0.m0047, including all four bands. The
mean residual of Fig. 7 for the “vby” bands is <
∆obs−model >= +0.m0001 ± 0.m0004. In Fig. 6 it can
be seen that the 3-component model falls short for
wavelengths greater than 6500 Å, for the filters 72
through 110. This is what one would expect from
the data plotted in Fig. 11-4 of Cox (2000); there
are additional absorptions by O2 and by H2O for
these longer wavelengths, and so our 3-component
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Fig. 7. The same as Fig. 6, but for the 4-color, uvby,
photometric system.

model is no longer complete.

4.2. Comparisons with other Observatories
Our value for the exponent of the aerosol scatter-

ing can be compared to that for other observatories.
For example, B95 obtain kp(λ) = aλ−1.39 for La
Silla, Chile, from about 4,400 nights using the
Geneva photometric system, and they comment
that values close to this, −1.3 ± 0.2, are found
“...at a large variety of locations on the Earth...
being seldom above −0.5 or below −1.6.” However,
Gutiérrez-Moreno et al. (1982) find values of αp

varying from 0.2 to 2.6 from a large data set of
monochromatic extinction determinations made at
the Cerro Tololo Inter-American Observatory, Chile,
from 1964 to 1980. Hayes & Latham (1975) find
values from 0.49 to 0.89 for stellar observations at
several observatories, such as Le Houga, Boyden,
Lick, Cerro Tololo, and Mount Hopkins. They
find a mean weighted value of 0.81 for their stellar
observations and adopt αp = 0.8 for nighttime
stellar photometry, very close to the value that we
have obtained for SPM. They comment, “this value
is smaller than those quoted in the literature on
atmospheric aerosols, which usually refer to lower
altitudes and poorer transparency conditions, such
as are found near urban centers.”

As discussed in many of the above references,
this aerosol exponent is closely related to the sizes

Schuster & Parrao, 2001, RMAA, 37, 187

El medio interestelar

• El gas interestelar tiene un alto 
contenido de polvo.  

• Este polvo extingue la luz, con un 
efecto más pronunciado para la luz 
azul que la luz roja.

• Como consecuencia del paso de la luz 
por el medio interestelar, cambia la 
distribución de energía en el espectro 
que observamos en la Tierra.

• La mayor parte de la extinción se 
debe a la dispersión de la luz, pero el 
polvo también absorbe la luz.

Milky Way Extinction 35

Figure 1. A schematic illustration of the “Pair Method,” the princi-
pal technique used to study Milky Way extinction.

tinction Aλ−V (computed by substituting Fλ/FV and F 0
λ/F 0

V into the equation
in Figure 1) is also known as the color excess E(λ − V ) and is related to the
total extinction by E(λ − V ) = Aλ − AV .

To effectively compare the λ-dependence of extinction among sightlines with
very different quantities of interstellar dust, the color excess E(λ − V ) itself
must be normalized by some factor related to the amount of dust sampled. The
optical color excess E(B −V ) is usually employed for this purpose. This second
normalization yields the most commonly found form for observed “extinction
curves”, namely E(λ − V )/E(B − V ). This normalized extinction is related to
the total extinction Aλ through the relation E(λ − V )/E(B − V ) = Aλ/E(B −
V )−AV /E(B−V ). The quantity AV /E(B−V ), i.e., the ratio of total extinction
to color excess in the optical region, is usually denoted RV . If its value can be
determined for a line of sight, then the easily-measured normalized extinction
can be converted into total extinction.

It has been noted often that E(B−V ) is a less-than-ideal normalization fac-
tor. Certainly a physically unambiguous quantity, such as the dust mass column
density, would be preferred, or even a measure of the total extinction at some
particular wavelength, such as AV . However, the issue is simply measurability.
We have no model-independent ways to assess dust mass and total extinction
requires either that we have precise stellar distances or can measure the stellar
SEDs in the far-IR where extinction is negligible. While IR photometry is now
available for many stars through the 2MASS survey, the determination of total
extinction from these data still requires assumptions about the λ-dependence of
extinction longward of 2µm and can be compromised by emission or scattering
by dust grains near the stars. In this paper, all the observed extinction curves
will be presented in the standard form of E(λ−V )/E(B −V ). Only in the case

Fitzpatrick, E. L. 2004, in Astrophysics of Dust, 
ASP Conf. Series, 309, 33



El medio interestelar

• La mayor extinción de la luz azul 
produce un enrojecimiento del 
espectro, porque se pierde más luz 
azul.  

• La extinción se caracteriza por una 
“ley” de extinción. 

• Su forma en el visible es 
razonablemente constante, pero su 
normalización cambia según la línea 
de vista al objeto.  

• La extinción (y enrojecimiento) 
depende de donde está el objeto, que 
tan lejano está.
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Figure 5.7 Three observed extinction curves are shown as a function of !−1.
These curves show the range in wavelength behavior of the extinction laws in
the interstellar medium. The solid lines show, for comparison, the computed
parameterized extinction. The insert shows the deviations. Figure courtesy of
J. S. Mathis; reprinted with permission from Ann. Rev. Astron. Astrophys., 28,
p. 37, ©1990 by Ann. Rev. (www.annualreviews.org).

in the range 4–6. Figure 5.7 compares observed extinction curves in different
environments with the RV -parameterized curve.

Structure in the extinction curve can provide important clues to the nature of
the absorbing materials. The ultraviolet bump is the most prominent feature of the
interstellar extinction curve. Its peak position is very constant (!p = 2175 Å with
a mean deviation of 9 Å). The width of the bump varies much more widely with
a typical value of 480 Å but extremes of 360 and 770 Å. After subtraction of an
underlying linear continuum extinction, the 2175 Å feature is well represented by
a so-called Drude profile, characteristic for absorption associated with a resonance
in a conductor.

The visible extinction curve shows weak fine structures, called the diffuse
interstellar bands (DIBs), with typical widths of 1–20 Å and strengths < 0"01AV .
Some 200 bands have been discovered, spanning the wavelength range of the
near-UV (4300 Å) to the far-red (∼1#m). These bands are now generally thought
to be due to absorption by large molecules rather than dust (cf. Section 6.7.4).

Several absorption features are present in the infrared (cf. Fig. 5.8). The 9.7#m
feature is the strongest one – $9"7/AV = 18"5 in the solar neighborhood. This band
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The Physics and Chemistry of the Interstellar 
Medium, A. G. G. M. Tielens (Cambridge U. Press)

El medio interestelar
• Podemos determinar el enrojecimiento 

comparando la emisión de H en dos 
longitudes de onda distintas.

log $ %&
$ %' = −* log + %&

+ %'
donde $ , e + , son las señales 
observada y conocida (teoría) y
* = 0.40 1 − 2 34 %& − 34 %'
con 0 1 − 2 siendo el enrojecimiento 
(normalización) y 34 , la ley de 
extinción (forma constante). 

• La teoría permite calcular el cociente de 
las líneas de H para distintas 
temperaturas y densidades.

• Lo más común es utilizar las líneas de Hα 
y Hβ para calcular el enrojecimiento, 
porque son las líneas más intensas de H I.
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Análisis:  Física atómica aplicada

• El método para determinar el enrojecimiento es típico del análisis que 
hacemos del espectro.  

• Usamos los resultados de la física atómica (mecánica cuántica) para 
interpretar la información contenida en el espectro del objeto.

• Comparamos un resultado teórico (cociente de intensidad de dos líneas) 
con un resultado observado para determinar el enrojecimiento.

• Para el enrojecimiento, usamos un cálculo de las intensidades relativas 
de las líneas de H.  
• En principio, podríamos usar otros cocientes bien separadas en longitud de 

onda (queremos comparar luz azul y roja) para cualquier ion/elemento.
• Las ventajas de las líneas de H I son que están entre las más brillantes (simplifica 

la observación) y el átomo de H es el más sencillo (simplifica el cálculo teórico).

• Para determinar la temperatura y densidad del plasma, usaremos otros 
cocientes de líneas, aprovechando la física atómica.

La densidad electrónica del 
plasma

• Para determinar la densidad, 
utilizamos dos transiciones 
cercanas en longitud de onda y 
con energías de excitación similar.

• Así, los resultados son insensibles 
a la temperatura y el 
enrojecimiento.

• Los cocientes comúnmente 
utilizados son 
• [O II] ll3726,3729
• [S II] ll6716,6731
• [Cl III] ll5517,5537
• [Ar IV] ll4711,4740

Rodrigues, M. 2010, https://arxiv.org/pdf/1011.1884.pdf



La densidad electrónica del 
plasma
• El cociente de intensidades 

intrínsecas depende de los 
coeficientes de desexcitación
espontánea (los coeficientes A de 
Einstein).

• La transición que tarda más en 
desexcitarse sufre más desexcitación
colisional, lo cual no produce 
emisión.  

• Así, la intensidad observada refleja la 
densidad de los electrones en el 
plasma que emite las transiciones.

• Usando transiciones de varios iones, 
se puede medir la densidad en 
distintas partes del plasma.  

V. Luridiana et al.: PyNeb: a new tool for analyzing emission lines. I.

(a) (b)

Fig. 10. Left: density diagnostic plot of the [O iii] �3726/�3729 intensity ratio as a function of electron density and temperature, obtained with the
NEBULAR command ntcontour. Right: density diagnostic plot of the [O iii] �3726/�3729 intensity ratio as a function of electron density and
temperature, obtained with the PyNeb command plotLineRatio.

Similarly, PyNeb is a local code, so it is not designed to
solve radiation transfer. This does not hinder interpretation of
observed lines since, when optical depths are low – which is true
for most of these lines – photons freely escape, and there is no
need of a detailed treatment of radiation transfer. Dust is only in-
cluded as the source of foreground extinction, but PyNeb is not
designed to compute the e↵ect of dust grains on the thermal or
ionization equilibrium.

PyNeb cannot account for energy balance issues either (thus,
it cannot give clues to the temperature fluctuations problem), nor
can it compute a finite-depth, complex physical model. In short,
PyNeb is not a photoionization code but rather a code for ana-
lyzing emission lines.

Finally, it must be remembered that both the As and the ⌥s
are subject to uncertainties. The discussion of these and the de-
scription of PyNeb’s atomic data base will be the subject of
Paper II.

5. Practical details

5.1. Software requirements

As of mid 2014, the code requires the following packages and
libraries to function:

1. python2 v. 2.7x (not v. 3.x, which is a di↵erent and incom-
patible branch of python)

2. numpy3 v. 1.6 or later
3. matplotlib4 v. 1.2 or later
4. scipy5 v. 0.10 or later.

The first two are required for the code to function. The graph-
ical library matplotlib is needed to use the graphic modules of
PyNeb, but the code is prepared to skip them if the library is
not installed. In such cases, a warning will be issued, but the
code will not stop. Finally, scipy is currently only required to

2 http://www.python.org
3 http://www.numpy.org
4 http://www.matplotlib.org
5 http://www.scipy.org

compute recombination emissivities with the RecAtom class (see
Sect. 3.3) and to compute stellar temperatures with the Stellar
class.

5.1.1. Running the code

PyNeb can be used in two ways: either interactively feeding in-
dividual commands to the command line or running a script. The
first way to proceed is suitable for quick, simple computations;
the second is more adequate if a large number of commands have
to be executed in a sequence. Examples of both are given in the
documentation, which is discussed in Sect. 5.2.

5.1.2. Running with multiple processors

PyNeb takes full advantage of numpy’s features to perform fast,
vectorized computations, thus avoiding time-consuming loops
in repetitive operations such as computing an emissivity grid,
which requires computing an ntem ⇥ nden array of emissivities. In
addition to this, the method Atom.getTemDen (which computes
the temperature given the density and vice versa, and will be pre-
sented in Sect. 3.2) has been parallelized to be used with multi-
ple processors, reducing the execution time further. The method
Diagnostics.getCrossTemDen, which simultaneously com-
putes the temperature and density and will be described in
Sect. 3.5, works by iteratively calling Atom.getTemDen and is
therefore also boosted by the use of multiple processors.

5.2. Documentation and support

E�cient and safe use of a public package is only possible if
the package is well documented. PyNeb currently has several
sources of documentation, also listed on the web page of the
code6:

1. PyNeb’s manual: a short, discursive introduction to PyNeb
with plenty of examples, which is continuously updated as
the code evolves.

2. The code docstrings, which can be read interactively through
standard python or ipython commands: these are also used to

6 http://www.iac.es/proyecto/PyNeb
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Fig. 10.  Right: density diagnostic plot of the [O ���] λ3726/λ3729 intensity 
ratio as a function of electron density and temperature, obtained with the 
PyNeb command plotLineRatio. 

La temperatura electrónica del 
plasma
• Para determinar la temperatura 

del plasma, hay que comparar la 
intensidad de líneas cuya energía 
de excitación es muy distinta.  

• Usualmente, tendrán longitudes 
de onda muy distintas, lo cual los 
hace sensible al enrojecimiento.

• Las transiciones más 
comúnmente utilizadas son:
• [O III] ll4363/4959+5007
• [N II] ll5755/6548+6584
• [S III] ll6312/9069+9531
• [Ar III] ll5192/7135+7531

The ISM: Summary notes 3 2012/13 term 1

Figure 2: Energy level diagram for N ii (N+) and O iii (O++), showing the most commonly
used temperature diagnostic ratios. The arrow indicates increasing energy.

Note: the ionisation potential energy of neutral O is about the same as for H (13.5 eV),
whilst that of O+ is about 35.1 eV. Thus only the hottest O stars can produce significant
O++ in their H ii regions.

Not all CELs result from forbidden transitions – it just happens that most optically ob-
servable CELs are forbidden. Moving only slightly into the UV, non-forbidden CELs can
start to be seen (e.g. C iv ��1548, 1551, or Si iv ��1394, 1403).

2.4 How to derive temperatures, densities and the chemical com-

position of emission-line nebulae (H ii regions, PNe)

It turns out that the observed relative intensities of forbidden lines in species like O+, O++

and other forbidden lines in elements like sulphur, argon, chlorine provide good ways of
measuring the electron temperatures and electron densities in H ii regions.

The most widely used nebular ‘thermometer’ is the intensity ratio of the [O iii] lines
�4363/�5007, or equivalently �4363/�4959 [or even (�4959+�5007)/�4363] – see Figs 2
and 3. Intuitively, the temperature dependence can be seen from the fact that collisions
with more energetic (hotter!) free photoelectrons are needed to push the bound electrons
of the O++ ion in the upper state from where 4363 Å line is emitted than to populate
the lower energy levels from where 4959 or 5007 Å are emitted. So the line strength ratio
�4363/�5007 immediately tells us how hot the electron plasma in a nebula is. In a cool
nebula the �4363/�5007 ratio will be lower than in a hotter nebula.

Similarly, the most commonly-used density measure is the intensity ratio of the [S ii] lines
�6717/�6731 or the [O ii] lines �3726/�3729. Fig. 4 shows the energy level diagrams for
these ions, where the transitions used are highlighted. Fig. 5 plots the density dependence
of these line ratios for a given nebula temperature, Te. It is immediately obvious that the
usefulness of these indicators only spans a finite range in densities.

4

Wood, P. M. 
http://zuserver2.star.ucl.ac.uk/~pmw/courses/phas2525/S03notes.pdf



La temperatura electrónica del 
plasma
• El cociente de líneas depende de las 

fracciones de los electrones con las 
energías capaces de excitar las 
transiciones.

• Así, se mide la distribución de 
energías Maxwell-Boltzmann en dos 
energías, lo cual permite inferir la 
temperatura del plasma.
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Se presenta la temperatura en función del cociente [O III] 4959+5007/4363 y 
[N II] 6548+6584/5755 basado en los datos de PyNeb.

• El cociente de intensidades cubre un rango muy grande (> 2 órdenes de 
magnitud), lo cual implica que es difícil medir la temperatura en plasmas fríos 
(< 10,000 K) porque la intensidad de la línea de mayor excitación es débil.  

Densidades y temperaturas de 
líneas permitidas.
• En lo anterior, solamente se han presentado métodos de 

determinar la temperatura y densidad basados en líneas 
prohibidos.
• Han sido los más utilizados porque son líneas brillantes.  

• Se puede también utilizar líneas permitidas:
• H I:  densidad (alto n) y temperatura (saltos de Balmer/Paschen)
• He I:  temperatura y densidad 
• O II y N II:  temperatura y densidad

• Se requieren mediciones más precisos porque estas líneas son 
típicamente más débiles, sobretodo para los elementos pesados.  

• Conviene tener múltiples indicadores de temperatura y densidad 
para medir estos parámetros en distintos volúmenes del plasma 
así como para confirmar mutuamente los resultados.



Abundancias químicas
• Ya hemos visto gran parte de lo que se requiere para calcular abundancias 

químicas.

• Ojo:  Aquí debemos suponer un proceso de excitación para las líneas.

• Si se trata de una línea de recombinación del ion !, la intensidad será
" # = %&%'( ! # , *& +,×./&0

donde %& y %' son las densidades de electrones e iones, ( ! # , *& es el 
coeficiente de recombinación, +, es la energía del fotón emitido y ./&0 es el 
volumen de la nebulosa.

• Así, la intensidad relativa de dos transiciones de dos iones es 
" !1, #1
" !2, #2

= %&%'3( !1 #1 , *& +,3×./&0
%&%'4( !2 #2 , *& +,4×./&0

= %'3( !1 #1 , *& +,3
%'4( !2 #2 , *& +,4

así que la abundancia relativa de las especias !1 y !2 es
%'3
%'4

= " !1, #1
" !2, #2

( !2 #2 , *& +,4
( !1 #1 , *& +,3

,
donde las intensidades de líneas son observadas y los coeficientes de 
recombinación vienen de cálculos teóricos.

Abundancias químicas
• Si se trata de líneas excitadas por colisiones con electrones del ion !, 

" # = %&%'(',*+*,-&. = %&%'+*,-&.
20
12&

ℏ4
5&

⁄7 4
Ω !, #
9',.

:; ⁄<= >?@

donde Ω !, # es la fuerza de colisión para excitar la transición, 9',. el peso 
estadístico del estado base (un valor constante) y los demás símbolos tienen sus 
significativos usuales o recién indicados.  

• En este caso, el cociente de una línea excitada colisionalmente con respecto a 
una de recombinación es

" !A, #A
" !4, #4

=
%'B+*B

20
12&

ℏ4
5&

⁄7 4
Ω !, #A
9',. :; ⁄<=B >?@

%'CD !4 #4 , 2& +*C
que podemos invertir para obtener la abundancia relativa

%'B
%'C

= " !A, #A
" !4, #4

D !4 #4 , 2& +*C
20
12&

ℏ4
5&

⁄7 4
Ω !, #A
9',. :; ⁄<=B >?@+*B

.



Abundancias químicas

• En lo anterior, se supone 
• el mismo !"#$ para todo.  

• La justificación es que se calcularán abundancias relativas.  Usualmente, todas 
las abundancias serán relativas al H y no es factible deducir directamente la 
fracción de la emisión de H asociada a la emisión de otro ion.

• Esto es equivalente a suponer que existe solamente una componente de 
plasma en la nebulosa, lo cual no es necesariamente cierto.  En caso de 
múltiples componentes, conviene restringir las abundancias a iones presentes 
en la misma componente de plasma…  

• la misma %# para todo.
• Esto es más arriesgado, aun para abundancias relativas, porque un ion puede 

estar presente en un volumen de la nebulosa donde la densidad no es típica.  Si
resultara problemático, se puede conservar las densidades electrónicas para 
cada ion.

• que se conoce la temperatura adecuada para cada ion.
• Frecuentemente, esto será una aproximación.  Para líneas de recombinación, 

afectará poco, pero podría ser importante para líneas excitadas por colisiones.  
Afortunadamente, la temperatura aparece explícitamente donde se requiere.  

Abundancias químicas

• Las abundancias basadas en líneas de recombinación y las 
excitadas por colisiones tienen dependencias muy distintas de la 
temperatura.
• ! " # , %& ∝ %&() con !~0.5 − 1.2 para la mayoría de las 

transiciones.
• Por lo tanto, abundancias derivadas de cocientes de líneas de recombinación 

tienen una dependencia débil sobre la temperatura utilizada, lo cual les hace 
menos inciertas.

• Si se involucra una línea excitada por colisiones, su intensidad depende 
de la temperatura como 12( ⁄45 678 %&.  (Las fuerzas de colisión, 
Ω ", # , no dependen fuertemente de la temperatura.)
• Un cociente con otra línea colisional elimina la dependencia con %& , pero deja 

una dependencia exponencial.
• Un cociente con una línea de recombinación acentúa la dependencia 

complicada sobre la temperatura, 2( ⁄45 678%&(:.;() .  



Abundancias químicas

• La suposición de un proceso de excitación de las líneas de emisión 
utilizadas es una limitación fundamental.
• Líneas excitadas por fluorescencia son casi inútiles para determinar 

abundancias, porque la fluorescencia depende sensiblemente de los detalles (el 
proceso particular, la geometría, etc.).

• Necesariamente, todas las líneas prohibidas serán excitada por recombinación, 
además de por colisiones.  La pregunta es cual fracción de la emisión se debe a 
recombinación.  Si es pequeña (frecuentemente lo es), se puede despreciar…

• Lo anterior también afecta a las temperaturas y densidades derivadas 
de las líneas prohibidas.  
• Estrictamente, las densidades serán correctas, pero pueda que la 

recombinación y la excitación colisional sucedan en plasmas distintos.  En ese 
caso, ¿qué refleja la densidad?

• Las temperaturas son más susceptibles a perturbaciones fuertes.

• No siempre será factible investigar lo anterior, porque requiere 
espectros muy profundos y sobre un gran intervalo espectral.  


