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Resumo

Neste trabalho derivamos um Fator de Correcao de lonizacdo (ICF) tedrico para ser
utilizado em determinacgdes de abundancia do argonio em regides de formacao estelar.

Para isso, coletamos da literatura intensidades de linhas de emiss&o no 6ptico (3500 A <A <

7200 A) de aproximadamente 150 objetos, classificados como regides H 1l e galaxias H II.
Com estes dados foi possivel estimar a temperatura eletrénica de cada objeto e a abundancia
idnica do argénio duas vezes ionizado Ar™*, como também, a abundancia dos fons O* e O*".
Os valores destas abundancias foram comparados com valores preditos por modelos de
fotoionizacdo, construidos com o codigo CLOUDY e, assim, um ICF tedrico para o argbnio
foi derivado. Encontramos que, quando o nosso ICF teorico é utilizado, em geral, derivamos
valores maiores para a abundéncia total do Ar em comparacéo aos derivados utilizando alguns
ICFs puramente tedricos. Também, nossos resultados indicam que a abundéncia relativa do
argoénio em relacdo a do oxigénio parece ndo depender da metalicidade.



Abstract

In this work we derive a semi-empirical lonization Correction Factor (ICF) to be used in
abundance determinations of argon in star-forming regions. For that, intensities of optical
emission-lines (3500 A <A <7200 A) of about 150 objects classified as H 11 region
and H Il galaxy were collected from the literature. Through these data it was possible to
estimate the electronic temperature of each object and the ionic abundance of the ion Ar** as
well as the abundance of the ions O** and O*. The values of these abundances were compared
with those predicted by photoionization models, built with the code CLOUDY, and thus a
semi-empirical ICF for argon was derived. We found that, when our ICF is considered, in
general, higher values of argon total abundance are derived in comparison with the ones
obtained through some ICFs purely theoretical. Also, our results show that the relative
abundance between argon and oxygen (Ar/O) is independent on the metallicity.
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1 Introducao

Regides H Il sdo nebulosas ionizadas formadas basicamente por gas, estrelas e poeira. Sdo
regibes onde ocorre formagédo estelar recente e sdo caracterizadas por conter em seus
espectros proeminentes linhas de emisséo.

Em regiGes H I, a fotoionizacdo do gas é produzida principalmente por fétons emitidos na
regido espectral do ultravioleta provenientes de uma estrela massiva ou de um aglomerado de
estrelas também massivas. Devido ao seu alto brilho superficial, regies H 1l podem ser
observadas a distancias consideraveis no Universo, tornando estes objetos Uteis na
determinacédo de distancias (e.g., Melnick et al., 1998) e na composicdo quimica de galaxias
(e.g., Kennicutt et al., 2003).

Durante 0 século XX, com a construcdo de grandes telescopios, observacdes mostraram
que regiGes H Il contém estrelas brilhantes e quentes. Estas estrelas sdo dez vezes mais
massivas que o Sol, e ttm um periodo de vida mais curto, que chega a durar apenas alguns
milhdes de anos. A precursora de uma regido H Il € uma nuvem molecular gigante, muito fria
(temperatura 10-50 K), densa (10** particulasicm®) e constituida na sua maioria por
hidrogénio molecular. As regides H Il podem existir num estado estavel durante milhdes de
anos. Entretanto, ondas de choque oriundas de explosdes de supernovas, colisdes entre nuvens
ou interagdes magnéticas podem despertar o colapso de parte destas nuvens. Quando isto
acontece, através de um processo de colapso e fragmentacdo da nuvem, ocorre 0 processo
inicial de formacéo de estrelas.

A medida que ocorre o nascimento de estrelas na nuvem molecular, as estrelas mais
massivas irdo alcancar temperaturas suficientemente altas, entre 30 000 K e 50 000 K, e 0 gas
ao seu redor torna-se ionizado. Apo6s a formacdo de um campo de radiacdo, os fotons
energéticos criam uma frente de ionizacdo que percorre o gas molecular a altas velocidades
( 50-200 km/s). Com o aumento da distancia da estrela, esta frente diminui de velocidade,
enquanto a pressao do gas ionizado faz o volume ionizado aumentar. Eventualmente, a frente
de ionizagdo diminui para velocidades muito baixas, sendo ultrapassada pela frente de choque
provocada pela expansdo da nebulosa (ver Osterbrock 1989). Desta forma, nasce uma regido
H 1l. O tempo de vida de uma regido H Il é da ordem de 6 a 10 milhdes de anos (Copetti
1985) sendo que objetos mais evoluidos podem existir, mas sdo de dificil detec¢do devido ao
seu baixo brilho superficial. A pressdo de radiacdo das estrelas jovens e quentes
eventualmente afasta a maioria do gas ao seu redor.
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Todo este processo de formacdo de uma regido H Il tende a ser pouco eficiente, com menos
de 10% do gas de uma nuvem molecular formando-se em estrelas.

FIGURA 1.1 - Nebulosa de Orion (NGC 604). Esta localizada entre 1500 e 1800 anos-luz do
Sistema Solar. Obtido de http://hypescience.com/a-mais-detalhada-imagem-da-nebulosa-de-
orion/

Durante o perfodo inicial de formacio (< 10° anos), estrelas massivas ficam escondidas
nas densas nuvens de gas e poeira que as rodeiam. Apenas quando a pressao de radiacdo de
uma estrela afasta as nuvens de gas e poeira, estes objetos se tornam visiveis na regido
espectral dptica. Antes, as densas regiGes que contém as novas estrelas podem somente ser
observadas na regido espectral do infravermelho. A Figura 1.1 é uma representacdo da
nebulosa de Orion, localizada na nossa galaxia. E uma das regides H 11 mais conhecidas.

A fase de gas de regides H Il consiste em aproximadamente 90% de hidrogénio, 8% de
hélio e 2% de elementos chamados de metais, ou seja, sdo todos elementos com uma massa
atdbmica maior que a do hélio. O espectro dptico de regides H Il é caracterizado por conter um

grande namero de linhas de emissdes fortes como, por exemplo, as da série Balmer (Ha , Hf ,
Hy),
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como também, linhas proibidas de metais , tais como, [O 1] 3727, [O 111] 5007, [N 1] 6584,
[S 1] 6716, 6731. S&o linhas espectrais emitidas por atomos ou moléculas com transi¢fes de

energia que normalmente ndo séo permitidas pelas regras de selecdo da mecanica quantica.

Tais linhas s&o emitidas por um elemento quimico familiar em condigdes néo particulares.
Em um gas de densidade extremante baixa, elétrons podem povoar niveis metaestaveis de

energia em atomos e ions que rapidamente sao desexcitados.

Estas transicdes sdo chamadas de “proibidas”, significando apenas que sdo muito pouco
provaveis, ou seja, o0 ion permanece um longo tempo no estado excitado, antes da transicdo de
decaimento acontecer. Tais transicbes ndo sdo observadas em laboratério, porque em
experimentos, quando um ion € excitado ele em pouco tempo colide com outro ion ou com a
parede do recipiente que o contém, perdendo a energia que se manifestaria na transicdo. Em
outras palavras, nas colisbes 0 ion pode se desexcitar sem emitir foton; por isso, a linha néo
aparece no espectro obtido no laboratério. Por outro lado, no espaco quase vazio do meio
interestelar sendo raras as colisbes entre ions, as transi¢cdes proibidas acabam acontecendo.
Por exemplo, transicdes de elétrons a partir de estados metaestaveis em um atomo de oxigénio

duplamente ionizado da origem a linha [OI11]A5007.

Linhas de emissdo proibida sdo observadas em gases de densidade extremamente baixa, a
exemplo do espaco interestelar ou na atmosfera superior da Terra. Ambientes espaciais
apresentam densidades de alguns poucos atomos por metro cubico, tornando colisbes entre
atomos muito raras. Nestas condicfes, uma vez que um atomo tenha sido excitado para um
estado metaestavel, o elétron ira permanecer ali por um tempo relativamente longo (0,01-0,1
s), pois colisbes do atomo excitado com outros atomos sdo despreziveis. Nesta situacdo, o0
elétron tem a chance de decair radiativamente de maneira espontanea, emitindo, portanto, um

féton de linha proibida.

Uma vez que estados metaestaveis ocorrem comumente, transicdes proibidas representam
um percentual significativo de fotons emitidos por gases de ultra-baixa densidade no espaco
interestelar, onde linhas proibidas de nitrogénio ([NI11]A6548 e A65840), enxofre ([SII]A6716 e
A6731] e oxigénio ([OINA3727, [OHI]A5007, [Ol11]A4959) sdo comumente observadas em

plasmas astrofisicos.
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Em vez de linha proibida, um termo mais intuitivo seria “linha excitada por colisdo”, pois a

linha emitida resulta da colisdo de elétrons livres com 4tomos no plasma espacial.
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FIGURA 1.2 - Exemplo de um espectro da regido HII catalogada como NGC 2541, obtido de
http://burro.case.edu/Academics/Astr222/Galaxy/Structure/gas.html

Como no meio interestelar os atomos possuem densidade muito menor do que na Terra, as
colisBes sdo muito raras e, portanto, as transi¢cdes proibidas sdo importantes em nuvens de gas
e no meio interestelar. Entre estas, em geral, a linha de emissdo com intensidade mais forte é a
do hidrogénio Ha , dando as regides H Il a sua caracteristica cor vermelha. Na Figura 1.2
apresentamos um exemplo de um espectro de uma regido H Il obtido da literatura. Regides H
Il sdo encontradas em galéxias espirais, como a Via Lactea, ou em galéaxias irregulares, como

a pequena e grande nuvem de Magalh&es. Dificilmente sdo observadas em galéxias elipticas.

Nas galéaxias irregulares, podem ser vistas por toda a galaxia, mas nas espirais, sdo
invariavelmente localizadas nos bragos destas. Uma grande galaxia espiral pode conter

milhares de regides H I1.
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1.1 Determinacdo da abundancia quimica em regides H Il

Determinacdes de abundancia quimica do gas, inferidas a partir de linhas de emissdo de
regides H |1, tém sido utilizadas para estudar a evolucéo quimica de galaxias (Kennicutt et al.,
2003), como também a evolugdo do universo em larga escala (Pettini & Pagel, 2004).

A abundancia quimica numérica de metais em relacdo a abundancia do hidrogénio (e.g.
O/H, N/H, S/H, Ar/H) em nebulosas ionizadas (i.e. regides H II, nebulosas planetarias,
nacleos ativos de galéxias) pode ser obtida, basicamente, por meio de quatro etapas. Sao

estas:
1. Medir a intensidade das linhas de emissdo de todos os estagios de ionizacdo do
elemento que queremos calcular a abundancia e de alguma linha do hidrogénio

(geralmente H).

2. Calcular RO3, a razdo das intensidades das linhas de emissdao do oxigénio para

determinar na préxima etapa a temperatura eletrénica.

3. Calcular a temperatura e densidade eletrénica da fase de gas onde se encontra cada

ion que queremos calcular a abundancia

4. Calcular a abundancia total de um dado elemento (ver Osterbrock 1989).
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Medir linha de emissao

Calcular Ry = 1[0111]4959, 5007/ I[O111] 4363

Calcular T,

Calcular N,

Abundancia idnica X|/H*

ICF

l

Abundancia total X/H =2 Xi/H*

FIGURA 1.3 - Fluxograma para o calculo da abundancia total. ICF (lonization Correction
Factor) é um fator de correcdo que considera a abundancia ndo calculada de alguns ions.

Vamos considerar a primeira etapa apresentada acima. Sendo a abundéncia total de um
dado elemento qualquer em relagdo a abundancia do hidrogénio representada por X/H,
a soma da abundancia quimica de todos os estagios de ionizacdo deste elemento presentes na

fase de gas de uma dada regido H Il é dada por

X .
- —+—+ ... =2—
= (1.1)

Vale ressaltar que na equacdo 1.1 considera-se que todo o hidrogénio na regido H Il esta
ionizado, ou seja, a abundancia de hidrogénio total é igual a abundancia de hidrogénio

ionizado, i.e. N(H) N(H™).
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Em particular, em regides H Il, os principais (mais abundantes) ions do oxigénio possuem
linhas de emissdo na regido do Optico e podemos aplicar diretamente a equacdo 1.1 para este

elemento com uma Gtima aproximacéo. Neste caso, temos

0 0+ 02+

il + T (1.2)

Todavia, muitas vezes, nem todos os principais ions de um dado elemento apresentam
linhas de emissdo na faixa espectral que estamos utilizando na determinagdo de abundancia
quimica. Para estes casos nao € possivel aplicar diretamente a equacdo 1.1 e temos que utilizar
uma correcdo para considerar a abundancia ndo calculada de alguns ions, ou melhor, devemos
aplicar um fator de correcdo de ionizacdo, doravante denominado de ICF (lonization
Correction Factor). A idéia de ICFs foi proposta no artigo classico de Peimbert & Costero
(1969). Estes autores apresentaram dados espectroscopicos das nebulosas galacticas Orion,
M8 e M17 e, utilizando estes dados, propuseram ICFs empiricos para o calculo da abundancia
doN, NeeS.
Vamos considerar agora determinagfes da temperatura e da densidade eletronica em regides
H I1, necessarias para o calculo de abundancia idnica de um elemento qualquer.
Primeiramente, a temperatura eletrénica pode ser calculada pela razao entre linhas de emisséo
medidas de um mesmo ion emitidas de dois niveis com diferentes energias de excitacdo. Por
exemplo, o valor representativo da temperatura eletronica em regides ao longo do raio de uma
nebulosa, onde temos a maior concentracio (abundancia) dos ions O*", S e N* pode ser

estimado, respectivamente, pelas razdes

_ 1([OII1]A4959,A5007

Ros = 1([OI11]A4363 (1.3)
_I([SIII]A9069,19532

Rss = 1([O111]A6313 (14)
_ I([NII]A6548,16584

Rnz = (1.5)

I([OII|A5755
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Apobs o calculo de no minimo uma destas razdes, utilizamos a relacdo desta com a
temperatura eletrénica, apresentada na Figura 1.4. Nesta figura podemos ver que Ro3 torna-se
aproximadamente constante para valores de temperatura eletronica préximos de 20 000 K.

10000 F
;t R[om] =f(T.)
[
\
1000
g |
o +
o ‘
100
%
I
10 — — s L SN
5000 10000 Te [K] 15000 20000

FIGURA 1.4 - Relacdo de intensidade em funcdo da temperatura. Figura obtida de
www.astronomie-amateur.fr/feuilles/Spectroscopie/NGC2392.html

Valores tipicos de temperatura eletrbnica em regides H Il obtidos pela razdo Rosz estdo na
faixa de 8 000 K a 13 000 K (ver Kennicutt et al. 2003).

Linhas sensiveis a temperatura eletrénica T, sdo fracas e dificeis de medir em nebulosas
com alta metalicidade e/ou baixa excitacdo. Como exemplo destes objetos, temos regides H 11
localizadas em galdxias espirais a pequenas distancias galactocéntricas, ou mesmo em anéis
circum-nucleares, que possuem metalicidades iguais ou superiores a metalicidade solar (ver
Dors et al. 2008). Mesmo que seja possivel medir a temperatura eletrdnica em regides H 11 de
alta metalicidade, os valores obtidos podem ndo ser representativos para a nebulosa inteira.
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Por exemplo, Garnett (1992), utilizando modelos de fotoionizagdo, mostrou que linhas
sensiveis a temperatura sdo emitidas em camadas do gas muito proximas a estrelas ionizantes,
tornando o valor de Te ndo representativo para a nebulosa inteira. Consequentemente, as
determinacg0es de abundancias parecem ser incertas em regides H Il com alta metalicidade.

Em relacdo a densidade eletronica, este parametro pode ser derivado utilizando duas linhas
de emissdo de um mesmo ion emitidas por diferentes niveis com energias de excitagdo
proximas. Se estes dois niveis possuem diferentes probabilidades de transicdo, a populacdo
relativa de elétrons nos dois niveis depende apenas da densidade, assim como, a intensidade
das linhas por eles emitidas. Podemos estimar a densidade eletrénica em regides H |1, por
exemplo, utilizando a razédo das intensidades das linhas do enxofre [S 11] 6717 e [S 11] 6731 ou

do oxigénio [O 11] 3729 A e [O 11] 3727 A. A relagio entre a intensidade destas razdes e a

1.6

14

1.2

1.0

0.8

0.6

Razao de linhas

04

02 =

0.0 11 | L1 | L1 | i 3
10" 10? 10° 10¢ 10°

Densidade eletronica

FIGURA 1.5 - Variacdo das razdes de intensidades de [O 1] (linha s6lida) e de [S I1] (linha
pontilhada). Figura obtida de Osterbrook (1989).

densidade eletronica € apresentada na Figura 1.5. Nesta figura podemos ver que estas razoes
s30 sensiveis & densidade eletronica para valores entre 100 e 10 000 cm 2. Valores tipicos de

densidade eletrdnica em regides H 11 obtidas pela razdo do [S 1] estdo na faixa 20-600 cm *
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(ver Krabbe et al. 2014).

Ap0s o trabalho de Peimbert & Costero (1969) até o inicio da década de 80, praticamente
nenhum trabalho foi feito com o objetivo de derivar ICFs para ser aplicado em estudos de
abundancia quimica em regides H Il. Em particular, para o argonio, nenhum ICF tinha sido
obtido e a abundancia dele em regides H 1l * era desconhecida (Delgado-Inglada; Morisset,
C.; Stasinska, G., 2014). Note-se, contudo, que novas relacdes de ICFs para He, O, S, Ar, Cl e
C foram formuladas por Delgado-Inglada et al. (2014) que também deduziram expressoes

analiticas para estimar as incertezas associadas aos ICFs.

O primeiro estudo que abordou a derivagdo de ICFs em regides H 1l foi feito por French
(1981). Nesta época, a maior parte dos investigadores ndo tinha acesso a recursos
computacionais, nem a modelos de fotoionizacdo. Desta forma, aproximacdes empiricas eram

empregadas na maior parte dos estudos.

lPara estudos preliminares da abundancia do argdnio em nebulosas planetarias veja Kaler (1978).
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1.2  Calculo teorico de ICFs para o Ar

Como descrito anteriormente, quando linhas de emissdo dos principais (mais abundantes)
fons de um certo elemento sdo observadas, a abundancia total deste elemento em relagcdo a do

H é obtida somando a abundéncia de todos os estagios de ionizacdo deste elemento existente

no gés ionizado. Contudo, se considerarmos regides H 11 e o seu espectro 6ptico (3500 A< A<
8000 A), este procedimento s6 funciona para o oxigénio. Para outros elementos, e.g. Ar, S, N,

Ne, temos que aplicar ICFs. Em particular, iremos discutir ICFs para o Ar.

No espectro de regides H 1l, podemos observar quatro linhas de emissdo do argdnio, as

linhas do [Ar IV] em 4711 A e em 4740 A e do [Ar 111l em 7136 A e 7751 A. No entanto, a
linha [Ar IV] em 4711 A geralmente ¢ observada sobreposta a uma outra linha de emisso, i.e.
He 1 4713 A (ver Garcia-Rojas et al., 2006). Uma vez que ¢ dificil corrigir a intensidade da
linha do [Ar IV] 4711A devido & presenca da linha supracitada do He I, é melhor utilizar
somente a linha [Ar V] 4740 A, para calcular a abundancia ionica do Ar®*. Desta forma, a
abundancia total do argonio em regides H I, uma vez que as linhas [Ar IV] 4740 A, [Ar 111]
7136 A e [Ar 1] 7751A sdo medidas, assim como os valores da temperatura e densidade

eletronica sdo calculados, pode ser determinada por

Ar Aret + Ar3t
H H* Ht

(1.6)

Entretanto, existem algumas incertezas e dificuldades em aplicar a equacdo (1.6). Por
exemplo, nesta equagdo, ndo consideramos a abundancia do Ar*. Além disso, a linha do [Ar
IVV] 4740 A ¢é dificil de ser medida em regides H 11, pois sua intensidade é menor que 1% da
intensidade de H. A linha de emiss&o do [Ar IV] 4740 A é menos intensa que a linha do [O
111] 4363 A (ver Garcia-Rojas et al. 2006). Assim, para calcular a abundéncia total do argonio

(Ar/H) considera-se

Ar
H

H++H+

= ICF(Ar") x | (1.7)

AT2+ Ar3+]
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sendo que deve-se medir as linhas [Ar 111] 7136 A e [Ar 1\V] 4740 A. Se a linha [Ar 1] 4740
A n3o for medida, devemos considerar

At ] (1.8)

Ar _ 3+ [
— = ICFAr) X |—

sendo que devemos medir a linha [Ar 1111 7136 A ou 7751 A.

A determinacdo de um ICF empirico baseia-se em utilizar abundancias iénicas de outros
elementos com potenciais de ionizagdo (PIs) semelhantes ao do O que ndo podemos
determinar sua abundancia. Isto porque em uma determinada camada de uma regido H 11, ions
de Pls préximos coexistem e suas abundancias podem ser correlacionadas. Em particular, os
Pls para os principais fons do argdnio sdo 27,6 eV (Ar), 40,7 eV (Ar*") e 59,0 eV (Ar’+).

Espécies relevantes que podem ser usadas no ICF do arg6nio sdo (Osterbrook 1989):

e S’ que possui P1=23.3 eV e linhas de emissdo em 6716 e 6731;
S?* que possui P1=34.8 eV e linhas de emissdo em 9069 e

9535; O que possui P1=35.1 eV e linhas de emissdo em 3727;
e O% que possui PI=54.9 eV e linhas de emissdo em 4959 e 5007;

e He’ que possui PI=24.6 eV e linhas de emissdo em 3889 e
6678.

Por exemplo, no caso da Eq. (1.5), pode-se analisar uma relagdo entre o ICF(Ar*") e a
abundancia do jon 0",

Barker (1980) apresentou medidas espectroscopicas de fenda longa na faixa de 3500 A < A
<10 000 A para quatro posi¢cdes na nebulosa planetaria NGC 6720 (Nebulosa do Anel). Baker
(1980) apontou que somente as linhas de [Ar Ill] sdo suficientemente fortes para serem
medidas, predominando também em muitas regiGes H Il observadas por outros autores. Desta
forma, Barker (1980) considerou a possibilidade de derivar a abundancia de argdnio somente

considerando a razdo de abundéancia Ar**/H*. Ele notou que a abundancia do Ar** pode ser
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considerada com um valor de 50% a mais da abundancia total. Logo, ele sugeriu

Ar _ Ar?*

T=15X [ _ ] (1.9)
ou seja, Barker (1980) propds

ICF(Ar*, Ar*) =15 (1.10)

A Eg. (1.9) foi o primeiro ICF proposto para o argbnio, embora ndo tenha sido
desenvolvido para regides H Il, mas para galaxias HIl. Apos este trabalho, French (1980)
apresentou medidas espectroscopicas de fenda longa na faixa de 3500 A < A < 8000 A para
11 nebulosas planetarias e uma regido H Il. Entre outros ICFs estudados para o argonio,
French (1980) propds que as expressoes

AI'2+ SZ+

Ar S

(1.11)

A 3+ 02+
—_ = (1.12)
Ar 0

poderiam ser utilizadas para derivar as abundéncias de argonio. Entretanto, French e Grandi
(1981), utilizando modelos de regides H Il ionizadas por estrelas com temperatura efetiva T,
na faixa 30 000K < T, < 50 000K e considerando uma metalicidade solar para a nebulosa
hipotética, encontraram que as Egs. 1.8 e 1.9 subestimam a razdo ionica Ar**=Ar** em
comparacdo com predicOes de seus modelos. Com base neste resultado, French e Grandi
(1981) propuseram a seguinte expresséo para derivar a abundancia do argonio total

(1.13)

Varios outros trabalhos foram desenvolvidos para derivar o ICF para o argonio (e.g. Perez

Montero et al. 2007, Izotov et al. 1997, Thuan et al. 1995) e serdo discutidos nos capitulos
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posteriores.

Mesmo que algum esforgo tenha sido feito no sentido de estudar ICFs para o argbnio, a
maioria dos trabalhos que abordam este assunto € enderecada a nebulosas planetéarias e
considera apenas 0 espectro na regido do dptico. Ou seja, pouca atencdo tem sido dada a

abundancia de argdnio em regides H Il até agora. Esta situacdo surge, provavelmente, devido

as linhas de emiss&o do argonio [Ar 111] 7136 A, 7751 A serem observadas em uma parte do
espectro onde muitos detectores tém pouca resposta, enquanto as linhas [Ar 1V] 4711 A, 4740

A sdo fracas e/ou sdo contaminadas por outras linhas.

O argdnio é um elemento importante no estudo da nucleossintese estelar porque, como 0
enxofre, ndo se altera com a evolucgéo de estrelas de massas baixa e intermediaria. O estudo da
abundancia relativa do argbnio em relacdo & do oxigénio em regides H Il possui um papel
fundamental no estudo da nucleossintese estelar. Em particular, investigando a razdo de
abundancia Ar/O em funcdo da metalicidade, podemos investigar se estes elementos sdo
produzidos em estrelas com mesmo intervalo de massa ou se existe uma variacdo na Funcéo
de Massa Estelar (IMF).

1.3  Objetivos deste trabalho

Neste trabalho, foi derivado um (ICF) tedrico para ser utilizado em determinacdes de

abundéancia do argonio em regides HII. Os principais objetivos séo:

1. Obter ICFs tedricos para o Ar utilizando determinacdes de abundancias dos fons Ar** e
Art,

2. Investigar a influéncia de limites observacionais impostos nos modelos sobre a

determinacdo de ICFs para o Ar.

3. Investigar a influéncia da idade do aglomerado ionizante sobre a determinacdo de ICFs

para o Ar.

4. Investigar o efeito do uso de diferentes modelos de fotoionizacdo sobre a determinacéo



de ICFs para o Ar.
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2 Determinacao de um ICF teorico

Com o objetivo de derivar um ICF teorico para o argonio, coletamos da literatura dados
espectroscopicos de fenda longa de regiGes H Il e galaxias H 1. Estes dados nos possibilitam
calcular a abundancia dos ons Ar®* e/ou Ar?*, bem como, dos fons do oxigénio O* e O que,
em geral, sdo utilizados no célculo do ICF. Valores de abundancias idnicas foram comparados
com valores preditos por grades de modelos de fotoionizagdo. Desta forma impomos limites
nos modelos e obtivemos um ICF teérico que parece ser mais confidvel que ICFs puramente
tedricos. Inicialmente desenvolvemos um ICF para o argdnio que utiliza somente o fon Ar®".

Cada etapa desenvolvida e descrita nas secgdes a seguir.

2.1 Dados observacionais

Foram coletados da literatura dados de espectroscopia de fenda longa na regido do ético
(3500A < A\ < 8000A) de regides H 11 e galaxias H 1l que atendem aos dois critérios descritos

a sequir.

1. A linha de emissdo [O Il1] 4363 foi medida, possibilitando calcular a temperatura

eletronica para o oxigénio diretamente.

2. As linhas [O 11] 3727, H , [Ol11] 5007 e [Ar 111] 7136 devem ter sido medidas. Quando
disponivel, compilamos a intensidade da linha [Ar 1\VV] 4740. Entretanto, as intensidades
destas linhas ndo foram utilizadas como critério de sele¢do devido ao pequeno nimero
de objetos para os quais foram medidas. A densidade eletrénica foi ignorada no calculo
da abundéancia, pois nem sempre podemos medi-la. Ou seja, nem sempre temos a razdo
de [S 1] 6716/[S 11] 6731.

Na Tabela 2.1 uma amostra destes dados é apresentada, onde na primeira coluna esta a
identificacdo dos objetos considerados, da segunda até a sétima coluna as linhas de emissao
estudadas. Na ultima coluna, estdo as referéncias dos autores cujos dados foram coletados.

Todas as linhas de emisséo foram corrigidas por avermelhamento pelos
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TABELA 2.1 - Fluxos de linhas de emisséo (relativas a H =100.0) extraidos da literatura.

Objeto [OI1] 3727 [Ol11]14363 [ArlV] 4740  [O111]15007 [Arll1] 7136 Ref.

H1105 185.0 1.4 0.0 316.0 10.2 1
H1159 198.0 1.9 0.0 317.0 9.1 1
H1170 308.0 1.6 0.0 201.0 141 1
H1176 160 2.4 0.00 369.00 10.0 1
H1216 151 4.7 0.00 473.00 8.2 1

Referéncia: (1) Kennicutt et al. (2003).

autores que coletamos os dados. No Anexo a Tabela 2.1 contém os dados observacionais na
integra.

Dados similares aos considerados neste trabalho se encontram em Pérez-Montero et al.
(2007). Entretanto, no presente trabalho, foi feita uma revisdo desta amostra, sendo que
selecionamos apenas o0s objetos que possuem as linhas de emissdo estudadas.

2.2  Calculo das abundancias idnicas

Utilizando os dados observacionais apresentados na Tabela 2.1, calculamos a abundancia
idnica dos elementos OF, O?*, Ar’* e, quando possivel, A**. Para isso, utilizamos varias
equacOes apresentadas em Dors et al. (2013) e obtidas utilizando a tarefa i6nica do pacote

nebular do software IRAF. Inicialmente calculamos a razao

_ I([OII]A4959,A5007
Ros = 1([OI11]A4363 (21)

Apds, utilizamos a seguinte relacdo entre Rpsz e a temperatura eletrdnica t3 proposta por
Hagele et al. 2008:

47.77

t3 = 0.854 — 0.002415 Rz + RO3

(2.2)

sendo t; em unidades de (10* K) e representa o valor de temperatura na regido da nebulosa
onde temos a maior concentracdo do fon O%*". A relacdo 2.2 representa aproximadamente a

curva mostrada na Fig. 1.4.

De minimos t, como um valor representativo de temperatura eletrénica (em unidades de
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10" K) na regido do gas onde encontramos uma maior concentracéo do fon O*. Estimamos t,

(Hagele et al. 2008) assumindo a seguinte relagédo com ts:

t,7=0.693 t;1 +0.281 (2.3)

Para calcular a temperatura na regi&o do gas onde encontramos o fon Ar**, definida por
tars (em unidades de 10* K), adotamos a mesma metodologia utilizada em Hagele et al.
(2008). Assumimos que este fon se encontra na mesma regi&o que a do fon S?*, logo
Te (Ar®") Te(S*) e utilizamos a expressdo dada por Garnett (1992).

tas = ts3 = 0.83t; + 0.17 (2.4)

No caso da regido onde se encontra o Ar®*, consideramos a mesma temperatura derivada

parao O, i.e. ts.
Os valores das abundancias idnicas (Hagele et al. 2008) foram calculadas pelas relagdes

O++

12 + IogF = Iog(

1.251
t3

1(4959)+1(5007)
I(HB)

) +6.144 + —0.55log t3 (2.5)

+
12 +log 2. = Iog(l(3727)> +5.992 + 222 _ 0681 log t, + log(L + 2.3 ne) (2.6)
H I(Hg) t2
Ar?t 1(7137) 0.808
12 + log el I ( I(tig) ) +6.157 + 5 0.508 log t3 (2.7)
Ar3t 1(4740) 1.246
12 + log o = ( 1) ) +5.705 + A3 —0.156 log tars (2.8)
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Na equacdo (2.6), podemos ver que a razdo de abundancia de O'=H" tem uma
dependéncia com a densidade eletrénica, sendo n. em unidades de 10* cm °. Neste estagio, em
todos nossos célculos assumimos um valor de n.=0.01, valor tipico de regides H Il (ver
Copetti et al. 2000). Posteriormente iremos calcular ne utilizando a razdo de linhas do

oxigénio como descrito no Capitulo 1.

2.3 Modelos de fotoionizagéo

Com o objetivo de derivar um ICF tedrico para o Ar, construimos uma grade de modelos
de fotoionizacdo usando o codigo Cloudy versdo 13.00 (Ferland et al. 2013). Estes modelos
séo similares aos apresentados por Dors et al. (2011).

Os primeiros calculos numéricos de nebulosas ionizadas foram feitos por Michael Seaton
em 1959 (Seaton, 1959). Inicialmente foram desenvolvidos modelos considerando uma
nebulosa de hidrogénio puro. Mais tarde, considerou-se a presenca de H e He. Modelos mais
sofisticados como os conhecidos atualmente, foram propostos por Robert Hjellming (1966).
Existem hoje aproximadamente seis codigos de fotoionizacdo: Cloudy (www.nublado.org),
Aangaba (Aleman, I; Gruenwald, R, 2011), MOCASSIN (Ercolano B., Barlow M. J., Storey
P. J., Liu X.-W., 2003), MAPPINGS Ic (Allen, MG et al., 2008), 3D Monte Carlo (Wood, K;
John S. Mathis; Ercolano, B, 2004), NEBU (Morisset, C.; Stasinska, G.; Pena, M., 2007),
PHOTO (Stasinska, G.; Leitherer, C, 1996). Sdo bastante utilizados e em constante
aprimoramento desde os anos 70. Um exemplo é o codigo Cloudy, utilizado nesse trabalho.
H& pouco tempo os cddigos eram unidimensionais. Atualmente, estdo sendo elaborados
cadigos tridimensionais como o NEBU-3D (Morisset et al. 2005). Um inconveniente é que
todos os cddigos de fotoionizacdo tendem a ndo reproduzir algumas razbes de linhas de
emissdo observadas, como por exemplo, a razdo de linhas Rps sensiveis a temperatura
eletronica, indicando que alguns processos fisicos ndo foram considerados ou ndo foram
tratados corretamente. Incertezas em modelos de atmosferas estelares contribuem para essa
discrepancia.

Modelos de fotoionizacdo executam seus célculos comecando na margem interna da
nebulosa hipotética. Calculos sucessivos sao feitos para as regides mais externas, calculando
as abundancias ionicas e temperaturas eletrénicas a cada faixa de raio considerada. Quando a

temperatura e estabelecida pelo balanco entre os processos de aquecimento e resfriamento, e
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atingido o equilibrio de fotoionizacdo. Em particular, o codigo Cloudy faz os célculos
considerando divisdes ao longo do raio da nebulosa hipotética onde a temperatura ndo difere
mais que 100 K. Entdo e feita uma nova iteracdo para calcular as intensidades das linhas de

emissao fornecidas pelo codigo.

Basicamente, em modelos de fotoionizacdo temos que usar 0s seguintes parametros:

1. Distribuicdo de Energia Espectral (SED),

N

. namero de fotons ionizantes (Q(H)),

w

. densidade eletrénica (Ne),

4. parametro de ionizagdo (U) e

(62}

. metalicidade (2).

No que segue cada um destes parametros sdo definidos e uma explicacdo de como 0s
usamos em nossos modelos e dada.

2.3.1 Distribuicéo de Energia Espectral

A distribuicdo de energia espectral (SED) e definida como o fluxo em fungdo da
frequéncia ou comprimento de onda da radiacdo emitida por uma fonte. Ela e usada em
muitos ramos da astronomia para caracterizar fontes astrondmicas. Por exemplo, em
radioastronomia, uma SED com um indice espectral negativo em torno de 0,7 indicaria uma
fonte de radiacdo sincrotron. Em astronomia infravermelha, as SEDs podem ser utilizadas
para classificar objetos estelares jovens (YSOs). O calculo do tipo espectral, temperatura, raio
e distancia, obtidos com o estudo de SEDs, e muitas vezes o primeiro passo no estudo de
estrelas e aglomerados estelares.

Em nossos modelos de minimos como SED o espectro sintético de aglomerados estelares
com idades de 0.01, 1, 2.5, 5 e 10 . 10° anos, construidos por Dors & Copetti (2005) com 0
programa de sintese estelar evolutivo STARBURST 99 (Leitherer et al., 1999) que foi
acessado remotamente pelo site http://www:stsci:edu/science/starburst99. Nestes assumimos
espectros de Pauldrach et al. (2001). Foram considerados tracks de evolugdo estelar de
Geneva (1994) com perda de massa normal. Também consideramos uma formagdo estelar

instantanea.
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No caso das SEDs obtidas utilizando 0 STARBURST 99, os comprimentos de onda
minimo e méaximo sdo 91 A e 160 um, respectivamente. Na regido do optico a resolugéo
espectral é tipicamente 10-20 A. Na figura 2.1 mostramos SEDs para modelos com idades
entre 3 e 900 . 10 ® anos para comprimentos de onda na faixa de 10 a 10 000 A,
dados coletados da literatura. Podemos notar que, a medida que consideramos diferentes
idades, mudancas significativas na SED ocorrem principalmente na regido do ultravioleta (A<
1000 A). Isto ocorre porque estrelas O e B dominam a emissdo de radiacdo durante os
primeiros 10 milhdes de anos. Apos este periodo, estas estrelas evoluem e emitem radiagdo
principalmente na faixa do infravermelho, ndo emitindo praticamente radiag&o no ultravioleta.

Por isso, no presente trabalho, consideramos somente idades inferiores a 10x10° anos.

2.3.2  NUmero de fétons ionizantes

Outro parametro definido nos modelos é o numero de fotons ionizantes, definido por
Q(H). Considerou-se o logaritmo Q(H) variando de 48 a 53 dex, com um passo de 1,0
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FIGURA 2.1 - Distribuictes de energia espectral de 100 A a 1 um para aglomerados entre 3
Myr e 900 Myr. Figura obtida de STARBURST 99 (Leitherer et al., 1999).

dex. Estes valores sdo tipicos de um aglomerado estelar com menos de 6 .10° anos.
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2.3.3 Densidade eletronica

Para a densidade eletrdnica, adotamos um valor de 200 particulas/cm®. Estes valores estdo
dentro da faixa de valores encontrados por Krabbe et al. (2014) para regides H 1l situadas ao
longo do disco de uma amostra de galaxias interatuantes.

2.3.4 Raio da Nebulosa

Nos modelos, o raio interno foi considerado de 4 pc, valor tipico de um aglomerado
estelar. O raio externo foi considerado o raio onde a temperatura eletrénica atinge o valor de
4000 K, sendo um valor médio que adotamos. Podemos verificar nos resultados de nossos
modelos que este raio externo resultou em valores entre 10 e 30 pc.

2.3.5 Metalicidade

E conhecido que regides HIl formam uma sequéncia em varias relaces de linhas de
emissdo, sequéncia esta conhecida por diagramas de diagnostico (ver McCall et al. 1985 e
Baldwinn, Phillips & Terlevich et al. 1981). Nas primeiras interpretacfes, baseadas em
modelos considerando uma Unica estrela responsavel pela ionizacdo da nebulosa hipotética,
concluiu-se que a metalicidade esta dirigindo a sequéncia encontrada nas razGes de linhas,
mas a variacdo de um parametro adicional - ou parametro de ionizagdo - e necessaria para
reproduzir a sequéncia observada. Desta forma, além de variar o parametro de ionizacdo nos

modelos, variou-se a metalicidade da fase de gas da nebulosa.

Nos modelos, a metalicidade da fase de gas Z foi linearmente escalada com a me-
talicidade solar Z . Consideramos a metalicidade solar como definida no Cloudy versdo 13.03
(ver Hazy 1), sendo que nesta a abundancia do oxigénio e do argonio sdo 12+log(O/H) = 8.69
e 12+log(Ar/H) = 6.40. Respectivamente, para 0os modelos, consideramos os seguintes valores
para a metalicidade de Z = 1.0, 0.6, 0.4, 0.2, 0.05 Zo.

A abundancia de todos os elementos foi linearmente escalonada com a abundéancia do

oxigénio, com excecao da abundancia do nitrogénio, que foi obtida da equacao

log(N/O) = 1og(0.034 + 120 O/H) (2.9)
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3 Resultados

Para derivar um ICF tedrico para o argdnio, foram comparadas as abundancias dos ions O"
e Ar®* como também a abundancia total de oxigénio O/H resultantes dos modelos de
fotoionizacdo com as derivadas utilizando os dados observacionais apresentados na Tabela 1.1
(ver anexo) e as equacgdes apresentadas no capitulo 2. Este procedimento ajuda a produzir

modelos com parametros mais realistas aos de regides HII reais.

3.1 ICF tedrico

A figura 3.1 é um gréfico onde os pontos pretos sdo estimativas da abundancia de argénio
utilizando os dados observacionais (ver se¢do 2.2). Os pontos coloridos séo estimativas dos
modelos tedricos. Cada cor representa uma idade para o aglomerado ionizante. A cor verde é
para 5 milhdes de anos, vermelho para 2.5 milhdes de anos e azul para 1 milhdes de anos. Os
pontos fora do retangulo foram descartados, pois divergem dos valores desejados. O retangulo
representa os limites de abundancia para o oxigénio e para o argbnio, ou seja, a regido onde
estdo as estimativas observacionais. Como podemos ver na figura 3.1, encontramos uma
discrepancia para o ICF do argbnio para valores de O'/O maiores que 0.6, ou seja, para 0

regime de baixa excitagao.

A Figura 3.2 representa o ICF do argonio versus O*/O. Os pontos representam estimativas
dos modelos considerando diferentes idades como indicado. As curvas representam ajustes de

um polindmio de segunda ordem sobre esses pontos.

Na Figura 3.2 é feito um ajuste para cada idade do aglomerado ionizante. Foi encontrada
uma curva média para cada idade. Testamos modelos com idade de 10 milhdes de anos e seu
ICF foi maior que 40. Sendo assim, ndo consideramos esses modelos na analise.

A relagéo que encontramos para o ICF para 1 milh&o de anos foi

ICF(Ar) = 4.33216x% — 3.11411x + 1.66952 (3.1)



sendo

x = 0*/0 (3.2)
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FIGURA 3.1 - Comparacéo das abundancias de argonio dos modelos tedricos com modelos
empiricos. Cada cor representa uma idade diferente.
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FIGURA 3.2 - Comparacéo dos valores de ICF para diferentes idades.
Para 2,5 milhdes de anos

ICF(Ar) = 2.730066x° — 1.93718x + 1.50534 (3.3)

E para 5 milhdes de anos

ICF(Ar) = 5.80692x° — 4.38635x + 1.9315 (3.4)
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3.2 Comparacdo com outros ICFs

3.2.1 lzotov et al.(1994)

Com o objetivo de comparar nossos resultados do ICF do argénio com outros da literatura,
na Figura 3.3 comparamos nosso ICF tedrico com o ICF derivado por Izotov et al. (1994).
Para o nosso ICF, consideramos a idade de 2.5 milhdes de anos, ou seja, a Eq. 3.2.

7 T l T T T I T

—— Izotov et al. (1994)
6 —— Semi-empirico

0 | I | I 1 ] | I |

0 0,2 0,4 0,6 0,8 1
0'/0

FIGURA 3.3 - ICF para o argbnio versus a razdo de abundancia O*=0. A curva vermelha

representa 0 nosso ICF tedrico considerando modelos com idades de 2,5 milhdes de anos

(Equacdo 3.2) enquanto a curva preta representa o ICF proposto por Izotov et al. (1994), como
indicado.

Izotov et al. (1994) assumiu a seguinte formula para calcular o ICF para o argonio:

ICF(AN) = —— = (0.15 + x(2.39 — 2.64))* (3.6)

Ar2+
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sendo x = O*/0. Este ICF foi obtido utilizando os resultados dos modelos de fotoioniza-

cao construidos por Stasinska (1990), o qual utilizou o cddigo de fotoionizagdo PHOTO.

Os modelos de Stasinska (1990) diferem dos nossos modelos principalmente pelo fato des-
tes assumirem como fonte ionizante uma estrela, com temperatura efetiva variando de
32 500 a 55 000 K e modelos de atmosfera estelar de Mihalas et al. (1972).

Podemos ver na Fig. 3.3 que um bom acordo entre 0 nosso ICF e o ICF proposto por
Izotov et al. (1994) é encontrado para a faixa de média excitagdo valores entre 0.2 <
0" = 0<0.8. Para os regimes de baixa (O"= 0 > 0.8) e alta (O" = O < 0.2) excitacao,

encontramos valores de ICF mais baixos por um fator de aproximadamente 2.

Com o objetivo de comparar a abundancia total do argdnio em relacdo a do hidrogénio
(Ar/H) derivada considerando o nosso ICF e o proposto por Izotov et al. (2006), adotamos
0 seguinte procedimento. Para cada objeto cujos dados observacionais estdo listados na
Tabela 1 (Apéndice):

1. Utilizamos as equagdes apresentadas no Capitulo 2 para calcular as razées idnicas Ar*",
O*eO*

2. Calculamos a razdo O'= O, sendo que a abundancia total do oxigénio O/H foi assumida
ser O/H=(0*+0*")/H".

3. Utilizamos o valor obtido de O*=0 para calcular o nosso ICF tedrico (Equagio 3.2) e 0

ICF proposto por Izotov et al. (1994) representado na Equacéo 3.6.
4. Calculamos a abundancia do argdnio, assumindo
ﬂ_ 2+ AI'2+
b ICF(Ar") o (3.7)

Na Figura 3.4, no eixo y estdo representadas a diferenca entre a abundancia total do
argonio (Ar/H) obtida utilizando o ICF proposto por Izotov et al. (2006) e a abundancia obtida
utilizando o ICF derivado nesse trabalho. Ou seja
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A A
D= |0g(gr)Nosso - Iog(gr)lzotov (3'8)

Podemos ver que as estimativas utilizando o ICF de lzotov produzem abundancias de
Ar/H que diferem de nossos resultados com diferencas contidas no intervalo -0.025< D< 0.05
como indica a figura 3.4. Para valores altos de abundéancia do argénio (12+log(Ar/H) > 6.0),

podemos encontrar um maior espalhamento da diferenca entre as estimativas.

3.2.2 Pérez-Montero et al. (2007)

Pérez-Montero et al. (2007) construiram uma grade de modelos de fotoionizacdo também
utilizando o codigo Cloudy, versdo 06.02. Novamente, estes modelos diferem dos modelos
construidos neste trabalho, pois eles consideram como fonte ionizante uma simples estrela
com temperatura efetiva variando de 35 500 a 50 000 K. O modelo de atmosfera estelar
assumido por Pérez-Montero et al. (2007) € 0 mesmo que o assumido neste trabalho, ou seja,
WM-BASIC (Pauldrach et al. 2001).

Pérez-Montero et al. (2007) derivaram a seguinte expressao para calcular o ICF

0,077
1-y

ICF(Ar) = 0.596 + 0.967(1 — y) + (3.9)

sendo y = O**/O.



0,2 . . I T
0,15 € Izotovelal 1994 | |
L . R |
0,1 * _
’ -

*
0,05 — * —
. * .

_0’2 1 | 1
4
12+log(Ar/H)
FIGURA 3.4 - O eixo y representa a diferenca entre a abundancia total do argonio (Ar/H)

obtida utilizando o ICF proposto por Izotov et al. (1994) e o ICF derivado nesse trabalho.
A linha horizontal representa a igualdade entre as duas estimativas.
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FIGURA 3.5 - O eixo y representa a diferenca entre a abundéncia total do argonio (Ar/H)
obtida utilizando o ICF proposto o ICF derivado nesse trabalho e o proposto por lIzotov et al.
(1994). A linha horizontal representa a igualdade entre as duas estimativas.

Uma vez que na expressdo acima o ICF e escrito em funcéo de O*/O e 0 nosso em fungéo
de O*/0, ndo podemos compara-los diretamente. Podemos somente comparar a abundancia
total Ar/H obtida utilizando os dados observacionais e estes dois ICFs. Esta comparacao e
mostrada na Fig. 3.5, onde podemos notar que o nosso ICF fornece valores maiores de Ar/H
que variam de 0,2 dex até 0,9 dex. Semelhante ao que foi obtido utilizando o ICF de Izotov el
al. (1994). Encontramos maior espalhamento entre as estimativas para altos valores da
abundéancia de Ar/H.
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3.3 Razao de abundancia Ar/O

No presente trabalho, apenas apresentamos determinacdes de Ar/O versus a abundancia
total do oxigénio (O/H), geralmente utilizada como tracador da metalicidade do gas). A
abundancia total do argonio foi obtida utilizando os dados observacionais (Tabela 1-
Apéndice), as equacOes apresentadas no Capitulo 2 e o nosso ICF (Eq.3.2). Na Figura 3.6
mostramos o0s resultados obtidos. Podemos ver nesta figura:

log(Ar/O)
to

|
(S
n

3

I I 1 I 1

€ Nossos modelos

:J
N

L 2 * i
\g @
L 2 ¢
* ¢ * L 2
»
154 *® |
| | ] | |
8 8.5
12-log(O/H)

FIGURA 3.6 - Logaritmo da abundancia do argdnio em relagdo a do oxigénio log (Ar/O)
versus a abundancia total do oxigénio O/H. A abundancia total do argbnio foi obtida
utilizando os dados observacionais (Tabela 1-Apéndice), as equacbes apresentadas no
Capitulo 2 e 0 nosso ICF (Eq.3.2). A reta preta representa o logaritmo da razdo Ar/O obtida na
atmosfera solar. A reta vermelha representa a regresséo linear sobre os pontos.

1. Em geral, a razdo log (Ar/O) é superior a solar,

2. Que Ar/O néo depende da abundancia do oxigénio.
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3. Parece existir um maior espalhamento da razdo Ar/O para valores baixos de O/H, ou

seja, baixa metalicidade.

Semelhante analise foi feita considerando os ICFs de Izotov et al. (1994) e Pérez-
Montero et al. (2007) e os mesmos resultados foram obtidos.
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4 Conclusao

Neste trabalho construimos uma grade de modelos de fotoionizag&do utilizando o codigo
Cloudy com o objetivo de derivar uma expressdo para calcular o Fator de Correcdo de

lonizagdo para o argbnio. As principais conclusdes obtidas sdo:

1. Abundancias iénicas do argdnio (Ar**) e do oxigénio preditas por nossos

modelos concordam com as obtidas utilizando dados observacionais.

2. O ICF para o argonio parece depender da idade da fonte ionizante no regime
de baixa excitagdo (O/0 > 0.8).

3. O uso do nosso ICF produz valores de abundancia total do argénio Ar/H um
pouco maiores que valores obtidos quando o ICF derivado por outros autores é

considerado.

4. Encontramos que a razdo de abundancia Ar/O parece nao depender da
metalicidade (tracada pela abundancia O/H). Isto indica que o Ar e o O sdo

produzidos por estrelas de mesmo intervalo de massa.
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Tabela 1. Fluxos de linhas de emisséo (relativas a H =100.0) extraida da literatura.

Object

H1105
H1159
H1170
H1176
H1216
H128
H143
H149
H409

H67
N5471-A
N5471-B
N5471-C
N5471-D
J0032
J1624
J0021
Tol1214
Tol 65

Tol 65 b
KISSB 61
KISSB 86
KISSB 73
KISSB 87
KISSB 116
KISSR 286
KISSR 171
KISSB 175
KISSR 814
UGCA292-1
UGCA292-2
NGC 595
NGC 604
H 1013
NGC 5461
N81

uv-1
MA11l
A-INT-1
A-INT-2
IRAS-C
IRAS 3
Zw107A
1Zw107B
Tol 9 INT
Tol1457-262A
Tol1457-262B

[O11] 3727 [Olll] 4363

185.0
198.0
308.0
160
151
145
219
212
218
244
106
213
174
137
157.3
147.1
163.4
358.4
574
78.65
138.7
214.8
261.5
189.5
351.0
205.3
183.1
179.0
181.4
834.0
503.0
205
114.7
78
55
124.55
130
0.50
191
213
146.8
270
213
306
142
224
187

1.4
1.9
1.6
2.4
4.7
1.7
2.3
1.8
2.3
3.5
9.5
6.6
5.4
8.0
6.2
7.0
5.6
1775
975
9.41
9.5
5.5
5.6
2.8
49.0
3.7
5.2
8.5
8.0
38.0
43.0
0.19
0.63
0.19
1.1
8.58
4.7
-1.28
5.14
5.29
3.12
1.66
3.14
1.97
0.55
8.68
10.6

[ArlV] 4740

0.0
0.0
0.0
0.00
0.00
0.00
0.00
0.00
0.00
0.00
0.00
0.00
0.00
0.00
0.500
0.500
0.500
18.7
0.0064
0.66
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0

49

[O111] 5007 [Arlll] 7136 Ref.

316.0
317.0
201.0
369.00
473.00
391.00
284.00
318.00
370.00
342.00
644.00
395.00
416.00
578.00
460.7
564.2
433.4
0.52819
3.7565
346.17
449.2
454.3
362.4
447.0
4378.0
426.3
485.7
569.4
512.9
1441
1841.0
92.0
221.0
97
302
694.11
486.5
-0.15
423
430
470
288
375
293
236
560
522

10.2
9.1
14.1
10.0
8.2
10.6
9.2
11.6
9.2
8.7
7.7
6.4
6.8
8.0
9.2
8.0
6.2
21.5
281
3.15
3.3
6.8
5.7
5.8
78.0
6.9
7.9
5.7
6.6
19.0
28.0
6.9
7.1
6.8
8.8
10.70
12.2
-1.30
8.49
8.56
6.37
11.8
1.4
9.4
10.5
12.39
11.6
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Tabela 1. Fluxos de linhas de emisséo (relativas a H =100.0) extraida da literatura.

Object

Tol 1457-262C
NGC 588

VCC 1699

VCC 1313

VCC 428
J0240-0828
J0519+0007

HS 0837+4717
HS 1028+3843
J1253 0312

HS 2236+1344
1 Zw 40

Mrk 1236

Mrk 178

Mrk 1329

UM 254

UM 283D

UM 133H

UM 160 No.1
UM 160 No.2
UM 160 No.3
POX 4

CAM 0357-3915
NGC 346A No.1
NGC 346A No.2
NGC 346A No.3
NGC 346B No.1
NGC 346B No.2
NGC 346D No.1
NGC 346D No.2
NGC 346D No.3
NGC 346D No.4
NGC 456A No.1
NGC 456A No.2
NGC 456A No.3
TOL 65 No.1
TOL 65 No.2
NGC 6822V No.1
NGC 6822V No.2
NGC 6822X
TOL2146 391 No.1
TOL2146 391 No.2
TOL 2240-384
Knot A

Knot B

Knot C

SDSS J1455

270
148.2
126.0
110.2
212.8
55.53
42.19
51.12
54.16
84.56
60.72

839
151.3
126.4
115.2

250.92
294.65
107.18
105.84
146.49
177.17
81.26
82.50
89.43
94.81
116.32
155.64
84.73
177.00
87.73
115.25
123.48
229.94
132.81
170.10
69.99
102.15
77.03
91.55
111.50
73.86
71.21
64.03
188.32
132.66
148.09
111.54

[O11] 3727 [Oll] 4363

6.8
2.4
4.1
9.5
7.2
14.54
15.41
17.35
16.19
10.34
17.65
109
4.3
11.9
4.6
1.80
4.10
7.72
8.62
6.26
4.29
9.12
13.61
7.43
6.49
6.28
6.16
6.34
6.37
6.46
6.43
6.82
4.39
4.75
4.44
10.36
9.13
6.27
6.63
5.68
12.78
12.69
13.87
5.24
8.46
8.38
10.22

[ArlV] 4740

0.0
0.0
0.5
0.0
0.0
1.68
1.47
1.35
2.13
1.09
2.32
15.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.0
0.93
1.35
0.21
0.62
0.48
0.0
0.0
0.16
0.24
0.0
0.32
0.0
0.0
0.0
0.62
0.55
0.49
0.55
0.0
1.19
1.13
1.52
0.0
0.0
0.0
1.03

455
464.7
553.1
463.7
291.0

694.21
432.67
553.43
747.82
685.90
479.20
7409.0
4.134
546.6
548.5
231.11
336.63
367.90
565.00
520.03
418.88
652.36
664.73
547.45
515.86
483.33
486.69
503.17
470.52
518.55
480.11
498.36
370.72
425.09
390.36
375.89
341.57
582.55
575.53
464.54
587.08
564.63
644.11
430.82
486.53
447.27
613.55

12.0
6.0
10.5
4.6
6.1
3.43
1.94
3.51
4.01
7.45
2.33
77.0
0.092
8.6
9.2
7.03
9.35
4.34
5.77
5.68
7.22
5.35
3.73
8.00
6.88
7.95
8.12
7.24
7.67
7.68
7.99
7.80
8.21
8.36
8.08
2.79
3.22
9.62
9.24
10.05
4.93
4.32
241
7.17
5.84
5.81
6.62

[O11]] 5007 [Arlll] 7136 Ref.

9
10
11
11
11
12
12
12
12
12
12
13
13
13
13
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
14
15
15
15
16
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Tabela 1. Fluxos de linhas de emisséo (relativas a H =100.0) extraida da literatura.

Object [Oll] 3727 [Olll] 4363 [ArlV] 4740 [Oll] 5007 [Arlll] 7136 Ref.
SDSS J1509 153.18 43.95 0.0 499.42 9.82 16
SDSS J1540 217.93 291 0.0 309.42 8.92 16
SDSS J1616 849.1 459.7 6.9 6151.6 73.6 16
SDSS J1657 188.32 5.24 0.0 430.82 7.17 16
SDSS J1729 176.22 6.60 0.40 515.41 8.64 16
SDSS J002101 163.4 5.6 0.5 434.3 6.2 17
SDSS J003218 157.3 6.2 0.5 460.7 9.2 17
SDSS J162410 147.1 7.0 0.5 564.2 8.0 17
SDSS J162410 148.0 6.0 0.5 585.5 7.2 17
UM 311 180 2.3 0.0 397.5 8.5 18
center 25.29 11.29 0.95 327.33 1.72 19
0.6SW 27.25 11.78 0.98 311.02 1.66 19
1.2SW 31.11 12.16 1.07 307.90 1.70 19
1.8SW 28.24 10.77 0.0 270.25 1.70 19
2.4sw 29.19 7.66 0.0 224.78 2.36 19
0.6NE 24.65 11.68 0.94 342.20 1.73 19
1.2NE 33.83 11.95 0.81 328.94 1.98 19
1.8NE 39.19 10.93 0.0 299.87 2.28 19
2.4NE 43.46 9.67 0.0 273.61 2.78 19
Tol 1214 34.1 16.9 1.6 508.2 2.2 20
Tol 65 67.4 9.5 0.6 362.8 3.1 20
CCD 124.44 8.58 49.0 694.11 10.7 21
| Zw 18n 23.8 6.8 0.0 206.9 1.6 22
| Zw 18s 49.9 5.2 0.0 172.4 1.8 22
1331+493N 88.6 12.1 0.6 545.8 3.7 23
14374370 140.1 8.8 0.8 526.8 9.1 23
0832+699 105.5 6.7 0.0 281.8 3.6 23
0940+544N 50.5 13.6 1.1 339.0 3.1 23
0946+558 148.7 8.2 0.8 545.5 6.5 23
0948+532 136.7 8.3 0.0 563.2 8.0 23
11354581 134.6 6.9 0.7 476.5 8.4 23
11524579 88.7 14.0 1.2 604.3 5.4 23
11594545 67.7 10.9 0.7 346.0 4.1 23
12114540 64.6 64.6 0.6 464.8 3.6 23
Mrk 600 130.2 11.8 0.0 548.3 6.0 24
SBS0335-052 28.5 10.6 1.2 305.8 1.8 24
Mrk 1089 237.7 2.1 0.0 239.4 7.7 24
Mrk 5 212.9 4.4 0.0 381.5 8.7 24
Mrk 1199 136.9 0.1 0.0 31.9 2.4 24
Mrk 1271 160.6 10.2 0.9 608.4 7.7 24
Mrk 36 129.3 9.6 0.0 483.4 6.2 24
Mrk 162 329.4 4.0 0.0 368.2 6.5 24
UM 448 277.6 3.0 0.0 259.9 6.4 24
Mrk 750 170.1 5.6 0.0 501.6 9.0 24
UM 461 52.7 13.6 1.3 602.2 4.6 24

UM462 SW 174.2 7.8 0.5 492.9 8.5 24
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Tabela 1. Fluxos de linhas de emisséo (relativas a H =100.0) extraida da literatura.

Object [O1] 3727 [Oll] 4363  [ArlV] 4740 [O11]] 5007 [Arlll] 7136 Ref.
SBS1159+545  67.8 10.9 1.1 372.4 4.1 24
SBS1249+493  124.9 10.8 0.0 460.4 35 24
SBS1415+437 1125 8.6 0.5 343.0 3.9 24
SBS1420+544  57.7 18.4 2.6 686.2 3.3 24
Mrk 930 237.1 5.0 0.0 417.0 6.9 24
SBS 1415a 94.9 8.4 0.5 354.2 4.2 25
SBS 1415b 108.5 7.0 0.0 316.9 48 25
Il Zw 40 59.06 12.77 1.29 721.72 8.03 26
Mrk 71 44.09 16.32 2.29 726.55 5.39 26

Mrk 996 198.11 14.83 0.0 281.75 7.14 26
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