
La astrofísica nebular
Elementos de la física del medio 

interestelar.
OJO:  Aquí suponemos que los fotones ionizantes vienen 
de estrellas, así que habrá diferencias en comparación 
con galaxias activas.

Regiones fotoionizadas

• Las nebulosas planetarias son un ejemplo de nebulosas 
fotoionizadas.
• Se trata de gas y polvo que rodean a una estrella que emite fotones 

con la energía suficiente para ionizar los átomos del gas.
• El gas en las nebulosas planetarias, la “cáscara nebular”, es parte 

del material que anteriormente constituía la envolvente de la 
estrella progenitora.

• La estrella que provee los fotones ionizantes es lo que queda de esa 
estrella progenitora, el núcleo inerte de C/O recubierto por una 
envolvente muy delgada (~0.01 %⨀).

• La estrella central evoluciona mucho, tanto en su temperatura 
(factor de 10) como su luminosidad (factor de 100), provocando 
cambios notorios en el espectro de la cáscara nebular.  
• La temperatura de la estrella puede fácilmente rebasar 100,000 K.



Regiones fotoionizadas

• Las regiones H II son el otro ejemplo, probablemente lo más 
prototípico, de regiones fotoionizadas.
• Se trata de la nube natal de gas y polvo donde recién se han 

formado estrellas masivas/calientes, las cuales emiten una cantidad 
copiosa de fotones ionizantes.

• A diferencia de las nebulosas planetarias, que son una fase de 
evolución muy avanzada de estrellas de masa baja e intermedia, las 
regiones H II contienen estrellas masivas recién formadas.  

• Dado que contienen estrellas más luminosas, las regiones H II son 
físicamente más grandes que las nebulosas planetarias.  En casos 
extremos su extensión excede 100 pc.  

• Por otra parte, las estrellas en las regiones H II no llegan a tener 
temperaturas tan altas como las estrellas centrales en las nebulosas 
planetarias.  
• Típicamente, la temperatura será de 30,000 − 50,000 K.

Regiones fotoionizadas

• En las regiones fotoionizadas, una estrella (o más) emiten los 
fotones que ionizan el material circundante.  
• El número de fotones que emiten es finito, por lo que la cantidad de 

material que se puede ionizar también es finito, aunque dependerá de 
la densidad.  

• En cualquier parte del plasma, existe un equilibrio entre la 
fotoionización y la recombinación.  

• El gas/plasma es opaco a los fotones ionizantes, pero generalmente no 
a los fotones menos energéticos, así que casi cualquier proceso que 
genera fotones no ionizantes contribuye a enfriar el plasma.  

• En las regiones fotoionizadas, la densidad es demasiado bajo para 
que se cumpla el equilibrio termodinámico.
• Como resultado, se tiene que calcular la estructura en términos del 

“balance detallado”, donde un proceso compensa el resultado de otros.  



El equilibrio de ionización

• Equilibrio de ionización implica que la tasa de ionización es igual a 
la tasa de recombinación.  En el caso de H:

! "# $
%&

'
4)*%
ℎ, -% "# dν = !1!23 "#, 5

• ! "# , !1 y !2 son las densidades de H neutro, electrones y 
protones (H ionizado), respectivamente.

• *% es el espectro de fotones que emite la estrella ionizante.  
• -% "# es la sección recta para fotoionización mientras que 
3 "#, 5 es el coeficiente de recombinación.

• El lado izquierdo de la ecuación es la tasa de ionización, el lado 
derecho la tasa de recombinación.  

El equilibrio de ionización

• Esta gráfica presenta las 
secciones rectas para 
ionización de H0, He0 y O0.
• La sección recta es más 

grande para fotones con 
energías cercanas a la 
energía de ionización.  
• Los tres escalones para O0 se 

debe a que su estado base 
tiene tres configuraciones 
(de momento angular).
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For the optical depth scale, we have

!s ≃ 103
( n

103 cm−3

)1/3
( NLyc

5×1049 photons s−1

)1/3

" (7.23)

and hence the neutral fraction is indeed small, ∼10−3 at a density of 103 cm−3.
The optical depth over most of the HII region is also small. Near the boundary
of the HII region (the ionization front), the neutral fraction – and thus also the
optical depth – increases rapidly (see below).

Now, absorption of ionizing photons by neutral hydrogen will change the radi-
ation field drastically when !#$T% ! 1 owing to the steep frequency dependence
of the absorption cross section (cf. Fig. 7.1). Hence, the approximations used in
deriving the equations in this subsection break down. The on-the-spot approxi-
mation is also not fully justified. Furthermore, the presence of helium atoms can
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Figure 7.1 The ionization cross sections of hydrogen and helium, showing a
maximum at the ionization edge and dropping away approximately as $−3. The
ionization cross section of oxygen shows a more complex behavior due to
ionization to excited levels within the same configurations.
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El equilibrio de ionización

• La ecuación anterior relaciona dos estados de ionización del H.  Es el 
equivalente a la ecuación de Saha cuando no aplica el equilibrio 
termodinámico.

• Se pueden escribir ecuaciones análogas para relacionar cualquier otro 
par de estados de ionización para cualquier otro elemento.

• Debido a sus abundancias, el H y He son los elementos más importantes 
para el “consumo” de los fotones ionizantes.  

• En principio, tanto ! "# como $% "# podrían tomar en cuenta la 
distribución de los átomos de H con electrones excitados en todos los 
niveles, pero, en la práctica, no es necesario porque el tiempo 
transcurrido entre una ionización y otra (meses o años) es mucho mayor 
al tiempo requerido para que los átomos neutros de H regresan a su 
estado base (fracción de segundo). 

• Dentro del volumen donde el plasma es ionizado, la fracción de H en 
forma de átomos neutros es muy baja (~10)*).

La física de las plasmas (simplificado)
radiación

-
átomo o ion

- electrónionización:  quitamos un electrón de un átomo

-

-

-
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su inverso:  recombinación, la recuperación del electrón
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-

-

-
+

-

-

-

-
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detalle de la recombinación:  desexcitación radiativa (normalmente, 
el electrón se captura en un estado excitado



La recombinación:  detalle

• Las transiciones 
permitidas, que son 
las transiciones más 
rápidas, requieren un 
cambio de momento 
angular orbital, 
Δ" = ±1.

• Ese cambio de 
momento angular lo 
lleva el fotón 
emitido.

• En la cascada de 
recombinación, los 
estados de mayor 
momento angular 
son preferidos.

momento angular orbital

" = 0 " = 1 " = 2 " = 3

Diagrama grotriano de H

franja de máximo momento angular

Estructura de ionización

• Aquí se ve la estructura de ionización en H y He para estrellas más y menos 
calientes (regiones H II).

• La estrella más caliente es más luminosa, así que la región H II a su alrededor es 
más extensa.  236 HII regions
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Figure 7.2 The calculated ionization structure of a pure hydrogen nebula ionized
by an O4 (right) and an O8 (left) star. The gas is largely ionized throughout the
HII region. Near the boundary, the neutral fraction increases sharply.

for this parameter are around in the literature. For plane-parallel models, the
ionization parameter is often defined as

U = !0

cn
! (7.33)

with !0 the incident EUV flux; the factor c turns the flux into a radiation energy
density. For spherical systems, a slightly different definition is useful,

U = NLyc

4""2
snc

! (7.34)

with NLyc the stellar ionizing photon luminosity and "s the Strömgren radius.
In this case, the ionization parameter is essentially the ratio of the ionizing
photon density at the edge of the HII region (in the absence of absorption)
to the hydrogen density. Taking attenuation into account, the actual number of
photons available per electron will be much fewer at the edge. The ratio of the
number of ionizing photons to the electron density averaged over the volume is,
however, given by <NLyc/ne >= 3U . Whatever the precise definition, U is a
measure for the ionization rate over the recombination rate and, thus, controls
the H ionization balance. Indeed, as we will see in the next sections, this is a
more general conclusion: the abundance ratio of sequential ionization stages of
any element will be set by the ionization parameter (and a handful of atomic
parameters). Hence, we expect that regions with similar ionization parameters will
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Figure 7.3 The calculated ionization structure of a nebula containing hydrogen
and helium. For an O4 star (a), the H+ and He+ zones are essentially coincident.
For an O8 star (b) and stars cooler than that, the He+ zone has shrunk to less
than the H+ zone. Near the star, a small He++ zone is evident.

For each species, Xj , the ionization structure can be found by solving a set of
ionization balance equations for each charge i,

n
(
X+i
j

)∫ !

!+i
j

4"! #!$ r%&
(
!$Xi

j

)
d! = nen

(
X+i+1
j

)
'
(
Te$X

+i+1
j

)
( (7.37)

Because this is a redundant set of equations, for each element, one equation is
replaced by a conservation law,

imax∑

i=0
n
(
Xi
j

)
="jn$ (7.38)

where imax is the maximum ionization charge considered and "j is the gas phase
abundance of species Xj . In these calculations, the ionizing radiation field –
both the direct stellar and the indirect diffuse radiation field – has to be solved
simultaneously with the ionization structure of hydrogen and helium.

Because of resonances, ionization to different levels of the ion, and inner shell
ionization, the ionization cross section of heavy species can be complex. The
contribution of each threshold, !T, to the photo-ionization cross section can be
approximated by

&#!%= &T

(

b

(
!

!T

)−a

+ #1−b%

(
!

!T

)−a−1
)

!> !T$ (7.39)
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Estructura de ionización

• Aquí se presenta la estructura de 
ionización de O y N.

• Aunque las energías de ionización de O y 
N son similares, las estructuras de 
ionización difieren, lo cual de debe a 
diferencias en las secciones rectas de 
ionización.

• Los cambios de ionización no son tan 
abruptos porque estos iones no dominan 
el consumo de los fotones ionizantes.

Energías de ionización

O N

neutro 13.6 eV 14.5 eV

ionizado 35.1 eV 29.6 eV

ionizado x 2 54.9 eV 47.4 eV

242 HII regions
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Figure 7.4 The calculated ionization structure of oxygen (a) and nitrogen
(b) for an O4 star (right) and an O8 star (left) at a density of 103 cm−3. Note
the onion-like shell structure of sequential ionization stages with the highest
ionization stages closest to the star. Except near the boundary of the HII region,
the transition from one stage of ionization to the next is quite gradual.

edge, extinction of ionizing photons is unimportant and hence the abundance of
an ion drops (and rises) gradually, reflecting the r−2 dependence of the radiation
field. Near the HII/HI boundary, trace species of course also show a sharp edge.
Because of the low abundance of trace species, their effects on the ionization
structure of hydrogen and helium are small, but not negligible. Indeed, comparing
these results with those for a hydrogen and helium nebula (cf. Fig. 7.3), the size
of the ionized region has shrunk slightly, by some 10%. The point is that, once
ionized, hydrogen does not contribute to the opacity anymore. However, trace
species can be multiply ionized and are therefore more effective absorbers on
a per atom basis. Moreover, ionization to the highest possible state is never as
complete for trace species as it is for H (the neutral fraction of H is typically
only 10−3).
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Otros procesos físicos (resumido)
• Aparte de la fotoionización y la recombinación, suceden otros 

procesos físicos entre iones, fotones y electrones en el plasma.
• Fluorescencia:  En este caso, luz, de la estrella ionizante o del plasma 

mismo, excita una transición en un átomo o ion.  Las transiciones deben 
obedecer la misma regla del momento angular orbital como en la 
recombinación, ∆" = ±1.  Al desexcitarse, el átomo/ion emite uno o 
varios fotones.  El caso más famoso el la fluorescencia de Bowen.

• Intercambio de carga:  Aquí, se trata de que un átomo o ion le roba 
electrones a otro átomo o ion.  Usualmente, son especies distintas que 
roban y son robados.  La reacción más importante de este tipo es 

O'( + H+ → O-( + H( .
• Excitación colisional:  Anteriormente, vimos esto como excitación 

térmica/colisional.  Normalmente, se trata de la colisión entre 
electrones e iones.  (La velocidad térmica de los electrones es mayor.)  
Normalmente, los electrones no tienen suficiente energía para ionizar 
los iones, pero sí pueden excitar electrones ligados de un estado a otro.  
Este proceso es muy importante en elementos pesados comunes (C, N, 
O, Ne, S, Cl, Ar, Fe) y para el equilibrio térmico.



La física de las plasmas (simplificado)
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La física de las plasmas (simplificado)
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excitación colisional, seguido de desexcitación radiativa

En este caso, iniciamos y terminamos con un electrón libre, que 
pierde energía en el proceso.  Esa energía se utiliza para excitar el 
átomo y la energía es finalmente radiada.  
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intercambio de carga (robo de electrón)



El equilibrio térmico

• En la ecuación del equilibrio de ionización,

! "# $
%&

'
4)*%
ℎ, -% "# dν = !1!23 "#, 5 ,

la energía mínima para ionizar el átomo es ℎ,#.

• La energía restante se convierte en energía cinética del electrón libre.  

• Por lo tanto, la ionización es un proceso de calentamiento del plasma.  El 
calentamiento total, G " , es (considerando solamente el H)

G " = ! "# $
%&

'
4)*%
ℎ, ℎ , − ,# -% "# dν .

• El calentamiento aumenta con , − ,# .  Esto es particularmente importante en 
la ionización de iones de alto grado de ionización (como He+; 9: = 54.4 eV).  

El equilibrio térmico

• De la misma manera, una primera fuente de enfriamiento del plasma es 
la recombinación.  

• En la recombinación, desaparece un electrón con cierta energía cinética 
y se emiten uno o varios fotones.

• La pérdida de energía cinética es (considerando H):
!"#$ % = '#'()*#+ H-, *# ,

donde '# y '( son la densidad de electrones y protones, *# es la 
temperatura cinética de los electrones y + H-, *# es la sección recta 
para recombinación pesada por la energía cinética de los electrones.  

• Si lo anterior fuera lo único que sucediera en el plasma (o si el plasma 
fuera de H puro), el equilibrio térmico exige

/ % = !"#$ % .



El equilibrio térmico

• Si tuviéramos un plasma de H puro, 
queda claro de las ecuaciones de 
equilibrio de ionización como de 
calentamiento que la temperatura de 
equilibrio del plasma será relacionada a 
la temperatura de la estrella ionizante.  
(Su espectro aparece en ambas 
ecuaciones.)

• En este caso, debemos también incluir el 
proceso de enfriamiento debido a 
emisión libre-libre, porque también 
sucede en un plasma de H puro.

• La gráfica ilustre la relación (hipotética, 
porque no hay plasma de H puro) entre 
la temperatura de la estrella ionizante y 
la temperatura de los electrones en el 
plasma.  

248 HII regions
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Figure 7.7 The calculated electron temperature, Te, for a pure H nebula ionized
and heated by a star with an effective temperature Teff .

temperature would provide a good measure of the spectral temperature of the
ionizing source.

7.3.2 A nebula with trace elements

The presence of trace species will reduce the temperature of the gas considerably
owing to the enhanced cooling through bound–bound transitions between low-
lying electronic states. For an HII region ionized by an O4 star, TH = 3!4×104 K
and the heating rate is then

n" ≃ 1!8×10−24n2
(

104 K
T

)0!8

erg cm−3 s−1! (7.59)

We will assume that oxygen is completely doubly ionized and, in the low-density
limit, the cooling rate through the 52 and 88#m [OIII] far-infrared fine-structure
lines is then given by (cf. Section 2.4)

n2$=
∑

i

n2!0%luh&ul ≃ 9!8×10−25n2
(

104 K
T

)1/2

erg cm−3 s−1' (7.60)

where the summation is over the two transitions. This is only about half of
the heating rate (Eq. (7.59)) and the visual lines (5007 Å, 4959 Å) will have to
contribute the remainder. Their cooling is given by (cf. Section 2.4)

n2$=
∑

i

n2!0%luh&ul ≃ 5×10−23n2
(

104 K
T

)1/2

exp(−29 000/T) erg cm−3 s−1! (7.61)
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El equilibrio térmico
• Normalmente, el proceso más importante de enfriamiento del plasma 

se debe a la excitación colisional de transiciones “prohibidas” en 
elementos pesados.
• De 1880-1930, en la literatura astronómica, se comentaba del “nebulio”, un 

elemento hipotético que daba origen a las líneas brillantes que se observan en 
las nebulosas.  Ira Bowen, usando la entonces nueva mecánica cuántica, los 
explicó como líneas de iones de N, O, Ne, S y Ar.

• La tasa de excitación colisional es

!"!#$"→& = !"!#
2)
*+"

ℏ-
."

⁄0 -
Ω 2 → 3

4&
35 ⁄67→8 9:8

donde !" y !# son las densidades de electrones e iones, $"→& es el 
coeficiente de emisión de la transición (excitado a base), 4& es el peso 
estadístico del estado base y Ω 2 → 3 es la fuerza de colisión (dos 
parámetros que se calculan de la mecánica cuántica).

• La tasa de enfriamiento debido a la excitación colisional es (hay que 
calcularlo para cada transición de cada ion relevante)

;<=> = !"!#$"→&ℎ@"→&
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Diagrama grotriano de O2+El equilibrio térmico
• Muchos elementos pesados comunes múltiples 

niveles en su configuración base.  

• Sin embargo son transiciones “prohibidas” 
(∆" = 0).  (El momento angular del fotón viene 
de un cambio de spin del electrón.)  No se 
pueden excitar por fluorescencia

• La densidad es tan baja en las nebulosas que no 
se desexcitan colisionalmente. 

• Los niveles energéticos son muy accesibles para 
los electrones térmicos.  

• Por lo tanto, la excitación de estos niveles es un 
enfriador muy eficiente.

El equilibrio térmico

• Esta gráfica presenta 
• el calentamiento total
• el enfriamiento total
• el enfriamiento debido a 

recombinación (H)
• el enfriamiento debido a excitación 

colisional en varios de los iones más 
importantes

• Se nota el calentamiento adicional 
en la zona más altamente ionizada 
(donde está O3+ y He2+).

• La recombinación contribuye una 
fracción del enfriamiento total.

7.3 Energy balance 249

The electron temperature is then calculated to be approximately T ≃ 29 000/ ln!30"
≃7200 K, which should be compared with an electron temperature of ≃35 000 K
for a pure hydrogen nebula. Two more points should be made here. First, the
heating rate is not very sensitive to the stellar parameters; TH varies only by a
factor 2 between an O3 and a B1 star. Furthermore, this only affects the tempera-
ture through the ln factor. Second, in the low density limit, cooling by far-infrared
fine-structure lines has the same temperature (and density) dependence as the
heating rate. These lines are thus not good thermostats. The exponential temper-
ature dependence for the cooling rate by the optical lines, on the other hand,
ties the temperature to approximately their energy level separation. To phrase it
differently, if the heating rate were a factor of two less or the abundance of O2+ a
factor of two higher, then low density HII regions would cool down to the energy
level separation of the far-infrared fine-structure line energy level separation,

Total heating or cooling

[OIII] 5007

[OII] 3727

H recombination

Distance (pc)

0.2
10–19

10–18

10–17

0.4 0.6 0.8 1.0

H
ea

tin
g 

or
 c

oo
lin

g 
ra

te
 (e

rg
 c

m
–3

 s
–1

)

[SIV] 10 µm

[OIII] 51 µm

[OIV] 25 µm

Figure 7.8 Calculated heating and cooling rates for an HII region with a density
of 103 cm−3 powered by an O4 star. The cooling rates by the trace elements
show, of course, a shell-like structure.
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El equilibrio térmico

• La temperatura que alcanza el 
plasma depende básicamente 
de qué tan eficiente son los 
mecanismos de enfriamiento.
• Si el enfriamiento es eficiente, 

la temperatura será baja aun si 
el calentamiento es alto.  
• Igualmente, si el enfriamiento 

es ineficiente, la temperatura 
será alta.  
• La eficiencia del enfriamiento 

depende de las especies (iones) 
disponibles para enfriar el 
plasma.  

250 HII regions

some 100 K. This can be of importance for high metallicity, low density regions.
Of course, in the high-density limit, the far-IR fine-structure lines scale with n
(rather than n2) and hence the optical lines are always more important.

Figure 7.8 shows the dominant heating and cooling rates for an HII region
with a density of 103 cm−3 powered by an O4 star. The ionization structure of
this nebula is illustrated in earlier figures in this chapter. The high heating rate
near the star reflects the absorption of highly energetic He+ ionizing photons
(cf. the extent of the He++ zone in Fig. 7.3). The rise in the heating rate near
the edge of the HII region is due to the hardening of the radiation field because
H0 preferentially absorbs lower energy photons. The presence of trace species
allows very effective cooling through low-lying electronic states, including far-
infrared fine-structure lines and visible and near-UV lines. Because of their low
excitation energies, fine-structure lines are not very sensitive to the temperature of
the ionized gas. Hence their contribution to the cooling follows rather directly the
ionization structure of the nebula (cf. Fig. 7.4) for a constant density nebula. Thus,
[OIV] 25!m cools effectively near the star, while [OIII] 52 and 88!m dominate
through most of the rest of the nebula. The excitation of visible and near-UV lines
is sensitive to temperature and hence their contribution to the cooling is more
complex. Nevertheless, even for the optical cooling lines the relationship with the
ionization structure of the nebula is quite obvious (compare Figs. 7.4 and 7.8).
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Figure 7.9 Calculated temperature structure for an HII region with a density of
103 cm−3 powered by an O4 star. The cooling rates and ionization structure for
this nebula are shown earlier in this chapter.
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