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Abstract

La tesi che presento si concentra sullo studio delle regioni HII, discutendone in particolar
modo le caratteristiche spettroscopiche. Nel primo capitolo introduco le nebulose gassose,
descrivendo brevemente il processo di ionizzazione, essenziale per la formazione delle stes-
se. Successivamente dimostro, mediante I’assunzione che il gas sia composto esclusivamente
da idrogeno, come la loro composizione sia costituita prevalentemente da atomi ionizzati.
Nella sezione finale determino ’estensione di una regione HII, ovvero il raggio di Strémgren,
eguagliando il numero di ricombinazioni e il flusso di fotoni ionizzanti emesso dalla stella
eccitatrice. Il secondo capitolo & dedicato a tutti i processi che causano la formazione delle
righe spettrali. Dopo un’introduzione riguardo il modello atomico e le regole di selezione,
descrivo nel dettaglio le transizioni radiative, le righe collisionali (CELs) e quelle di ricom-
binazione(RLs). Inoltre mostro alcuni esempi pratici a proposito del loro utilizzo in ambito
scientifico, come il calcolo delle densita elettroniche. La sezione successiva é dedicata alle
abbondanze chimiche e all’ A DF), la cui origine non € ancora ben chiara. Nell’ultima parte del
capitolo espongo i due processi principali responsabili dello spettro continuo: le transizioni
bound-free e free-free. La tesi si conclude con 'analisi dello spettro radio di una regione HII
approfondendone ’emissione in riga e il continuo.



1 Le regioni HII

1.1 La formazione delle regioni HII

Il mezzo interstellare, ossia il gas e le polveri all’interno di una galassia, riceve energia
dalle stelle tramite onde d’urto. L’energia irradiata sotto forma di radiazione elettromagne-
tica ultravioletta ionizza la regione circostante, generando le nebulose gassose ad emissione.
Queste si dividono in due diverse tipologie: le regioni HII e le nebulose planetarie.

Le regioni HII sono formate da atomi di idrogeno ionizzato e si trovano nelle zone di for-
mazione stellare, per cui non verranno osservate in galassie ellittiche ma saranno presenti in
quelle a spirale o irregolari. La stella eccitatrice ¢ una stella massiccia superiore a 10 M,
dei primi tipi spettrali O-B e con una temperatura che varia dai 20000 K ai 50 000 K.

Le nebulose planetarie invece circondano stelle di massa intermedia, compresa tra 0.8 M
e 8 M, aventi temperature tra i 30000 K e i 200000 K. Entrambe le nebulose gassose per-
mettono la determinazione delle abbondanze, grazie alle quali & possibile verificare i modelli
di evoluzione stellare ed evoluzione chimica delle galassie vicine e lontane.

La regione HII é situata in corrispondenza delle stelle di tipo O e B, poiché, avendo una
temperatura efficace elevata, in base alla legge di Wien, A\,.x - T = cost, la maggior parte
della loro radiazione ¢ emessa nella parte ultravioletta dello spettro ed ¢ in grado di ionizzare
una quantita significativa di H. La ionizzazione dell’idrogeno si verifica quando un fotone
con un energia hrv maggiore dell’energia di ionizzazione, Fy = 13.6eV, colpisce un atomo
di idrogeno neutro H, privandolo di un elettrone. La differenza tra 1’energia del fotone e
'energia di ionizzazione, hv — Ey dove h = 6.6 - 10734J - s ¢ la costante di Planck, viene
convertita in energia cinetica dell’elettrone liberato. Una volta separato dall’atomo, 1’elet-
trone puo subire urti anelastici con i protoni provocando il fenomeno della ricombinazione,
processo inverso della ionizzazione. Urti ripetuti portano all’equilibrio di ionizzazione, dove
il numero delle foto-ionizzazioni equipara il numero delle ricombinazioni. Grazie a questa
condizione di equilibrio ¢ possibile determinare sia il grado di ionizzazione che la sfera di
Stromgren, ovvero l'estensione massima della regione HII.



Figura 1.1: Immagine della nebulosa di Orione M42, una delle piti famose regioni HII.

1.2 La frazione di ionizzazione dell’H

Lo studio delle regioni HII si basa sull’assunzione dell’equilibrio tra ionizzazioni e ricom-
binazioni. Entro quest’ipotesi la stella eccitatrice sara circondata da un ampio volume di
gas ionizzato delimitato a sua volta da una stretta zona di transizione, dove il gas passa
dall’essere quasi completamente ionizzato a quasi completamente neutro. Un’ulteriore sem-
plificazione é quella di considerare la regione formata esclusivamente da H, in questo modo
la densita dei protoni n, ¢ uguale a quella degli elettroni. La frazione di ionizzazione del x
del gas sara definita come:

n
r= =

(1.1)

dove n = n, + ny ¢ la somma del numero di atomi neutri nyg e del numero di protoni n,.La
densita n avra un valore costante e pari a 10> cm ™2, poiché I'ambiente in cui si originano
le regioni HII ¢ la parte pitt densa delle nubi molecolari. Infine consideriamo popolato solo
il livello fondamentale dell’idrogeno e trascuriamo 1’assorbimento della radiazione da parte
delle polveri.

Per stimare la frazione di H ionizzato ¢ necessario calcolare i tassi di ionizzazione e ricombi-
nazione e successivamente e imporre la condizione di equilibrio. Indicando con J, I'intensita
media della radiazione ad una frequenza v, I’energia incidente per unita di angolo solido é
47J,, mentre il numero di fotoni sara %z ossia il rapporto tra l’energia totale e quella del

hv
singolo fotone. Le foto-ionizzazioni per cm?® e per secondo sono:

n

& 4],
T = nH/ a(v) dv (1.2)
vo hv

dove a(v) é la sezione d’urto dallo stato fondamentale a quello libero, vale a dire I’area entro
la quale due particelle interagiscono tra loro, mentre vy é la frequenza di soglia calcolata
al limite di Lyman, quando Ao = 912A, pari a 3.29 - 10'®Hz. Poiché a(v) & proporzionale

00y’ imazi ionevole ¢ quella di considerare la sezione d’
a R un approssimazione ragionevole € quella dl conslderare la sezione urto Costante,



prendendone il valore valutato alla frequenza di soglia:
a(v) = a(vy) = 6.8 - 10~ ¥em? (1.3)

In questo modo ¢ possibile riscrivere il tasso di ionizzazione:

*A4rJ,
i = ng - / a(vg)dv (1.4)
vy W

Necessario per la trattazione del problema ¢ esplicitare la dipendenza di r; da z. Dalla 1.1
si puo ricavare ny nel seguente modo:

p
Pl —
= (1-2)
=n(l —x) (1.5)
Sostituendo la 1.5 nella 1.4 risulta:
*d4rJ,
ri =n(l— x)/y hy a(vy)dv (1.6)

0

Prendendo un punto a 5pc dalla stella, poiché il flusso J, varia con 'inverso del quadrato della
distanza, il valore dell’integrale ¢ circa 107 s™! e di conseguenza il tasso di ricombinazioni
é uguale a:

r=mn(l—1z)10"° (1.7)

A differenza della ionizzazione il fenomeno della ricombinazione pud avvenire in un qualsiasi
livello energetico avente numero quantico principale n. Definendo come §;(T") la probabilita
che, ad una certa temperatura T, uno ione e un elettrone si ricombinino sul livello j-esimo,

il tasso di ricombinazione é:
re = anneﬁj(T) (1.8)
J

nel quale la sommatoria viene considerata su tutti i livelli j dell’atomo di idrogeno. Ora e
necessario fare alcune considerazioni energetiche per capire i reali estremi della somma. Il
fotone emesso avra ’energia totale pari a:

En
B, = 3kT
2

dove il secondo termine ¢ il potenziale del livello legato all’atomo e k = 1.38-10Yerg - K™! la
costante di Boltzmann. Per stimare I’energia cinetica E. basta porre T' = 10, temperatura
tipica delle regioni HII, e si ottiene:

E.=1.36eV (1.10)



sostituendo la 1.9 nella 1.8 si ricava:

E
hy = 1.36+n—f (1.11)

con n = 1 risulta hvy = 14.96eV > Ey, mentre con n = 2 il valore ¢ hv < Ey. Da questa
considerazione si deduce che solo i fotoni emessi nella ricombinazione al livello fondamentale
riescono a ionizzare un’altra volta 1'idrogeno, di conseguenza si puo ritenere il primo livello
localmente bilanciato. L’ipotesi introdotta viene chiamata on the spot, poiché il fotone
emesso viene immediatamente riassorbito. La somma nel tasso di ricombinazioni pertanto
partira dal secondo livello energetico:

Tr = NpNe Z B;(T)
j>1
= 22?33 (1.12)
la seconda eguaglianza ¢ valida nell’ipotesi in cui il gas sia composto esclusivamente da H,

di conseguenza la densita di protoni coincide con quella degli elettroni e sfruttando la 1.1 si
ricava nyne = r?n?. Inoltre un’espressione di 3 ¢é la seguente:

B ~ 107107 T cmPs ! (1.13)

la quale, calcolata a T = 10K risulta 107'3. Mettendo insieme tutte le approssimazioni
fatte I’equazione 1.12 diventa:
r, = 2°n*- 1071 (1.14)

Determinati i tassi di ionizzazione e ricombinazione si puo imporre la condizione di equilibrio:

Ty =Ty
n(l —2)107% = 2*n? . 1071
x? 5
=10 >>1 1.15
T (1.15)
Ri-arrangiando il primo membro si ha:
x? _x2+1—1
l—z 1—-z
1 +x2—1_ 1 _M(1+x)
1l-2z l1—-2z 1-=x 1—7
1
= —(1 1.16
—— —(1+2) (116

Il grado di ionizzazione x indica quanti atomi di idrogeno sono ioni rispetto al totale, per
cui sara per definizione x < 1, ne consegue che il termine ﬁ domina I’equazione 1.16, dalla
quale si ricava:

ra1 (1.17)

cio significa una quasi completa ionizzazione del gas, in accordo con le osservazioni sulle
regioni HII.



1.3 1l raggio di Stromgren
L’esistenza della sfera di Strémgren ¢ dovuta alla ricombinazione degli elettroni con gli

ioni, la quale limita la ionizzazione degli atomi di idrogeno da parte del flusso ultravioletto
della stella. La condizione da imporre per determinare ’estensione di questa regione é:

Q(H") = / npneSdV
R
:/ drr?z®n? P dr (1.18)
0

dove la prima equazione indica che il flusso di fotoni ionizzanti emesso Q(H?) deve eguagliare
il tasso di ricombinazioni entro il volume dV.} Integrando la 1.18 si ottiene:

—rn?p® (1.19)
Ora ¢ necessario esplicitare ry per determinare il raggio di Stromgren:

3Q(H°)

T <47m25(2) )é (1.20)

Dall’equazione si nota chiaramente la dipendenza di g dal numero di fotoni emessi dalla stella
centrale Q(H?), di conseguenza l'estensione della sfera di Stromgren dipendera anche dal
tipo spettrale, stelle di tipo O emettono un flusso maggiore e dunque avranno un’estensione
superiore del raggio. Di seguito riporto una tabella in cui vengono calcolati i diversi valori
di ¢ al variare delle caratteristiche spettrali.

Tipo spettrale Teg(K) Q(HY)(s™!) r4(pc)
- 52 500 2 -10% 9.6
- 51 300 1.4 -10% 8.5
- 47900 7.5 -10% 6.9
05V 41 200 5.6 -10% 6.3

O8V 36 300 5.0 -10%® 2.8
BOV 33500 1.6 -10%® 1.9
B3V 25000 1.0 -10%¢ 0.3

Tabella 1.1: Raggio di Stromgren al variare del tipo spettrale della stella eccitatrice, i valori

sono stati calcolati assumendo una densita costante n = 10% cm™3.

La Tabella 1.1 é stata stimata con una densita costante per tutte le stelle, per correggerla

2

al variare di n & opportuno moltiplicare i dati per (1gz)~3
Come accennato nella sezione 1.3 oltre la sfera di Stromgren si trova una zona di transizione,
determinata dall’assorbimento, dove il gas passa da uno stato di quasi completa ionizzazione

Tn spettroscopia vengono utilizzati due formalismi diversi per indicare il grado di ionizzazione dell’atomo.
Ad esempio per 'idrogeno neutro si puo utilizzare sia H che HI, mentre se & ionizzato una volta si scrivera
H* o HIIL Nel corso della tesi userd entrambe le notazioni.



ad uno di quasi completa neutralita. Per trovarne ’ampiezza si calcola il cammino libero
medio dei fotoni:

1
ng-o

1
o (o (1.21)

l:

dove o ¢ la sezione d’urto efficace approssimata con «(vy). Prendendo z = 0.5, il valore
medio tra 0 in cui il gas ¢ neutro e 1 in cui ¢ ionizzato, e n = 10? cm =3 si ricava:

[ =0.001pc (1.22)

che ¢ una distanza molto piccola se paragonata all’ampiezza della sfera di Stromgren, dunque
¢ lecito considerare la stella centrale circondata da una vasta regione di gas ionizzato e da
una stretta zona di transizione.



2 Caratteristiche spettroscopiche delle
regioni HII

Lo spettro di una nebulosa ionizzata & caratterizzato da un debole continuo e forti linee
di emissione, tra le principali ci sono: [O11]A3727, [O111]7\4363, Hg, H,, Hs, nella parte blu
dello spettro, mentre H,,[NII]\6548, [SilI|\6717 e [ArI11]A\7135 nella parte pitl rossa.
In questo capitolo spieghero i fenomeni fisici responsabili delle righe in emissione e in assor-
bimento e tramite queste calcolerd I’abbondanza dei principali elementi chimici. Oltre ad
un’introduzione sulle caratteristiche dell’atomo, gli argomenti trattati saranno: le transizioni
radiative e collisionali, la ricombinazione, le righe risonanti nell’ultravioletto e le nebulari
nell’infrarosso, ed infine i processi nel continuo.
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Figura 2.1: Spettro ottenuto con il VLT(Very Large Telescope) di una regione HII nella
galassia Sestante B. Si possono notare le righe delle serie di Balmer e alcune linee proibite.

2.1 L’atomo di Bohr

Il modello atomico di Bohr descrive la struttura di un atomo idrogenoide, nel quale viene
considerato il moto di un elettrone in un potenziale centrale avente origine nel nucleo. I livelli
energetici, stazionari e quantizzati, si derivano dall’equazione agli autovalori di Schrodinger
indipendente dal tempo:

Hip(r) = E¢(r) (2.1)
dove H ¢ I'Hamiltoniana, ¢ (r) la funzione d’onda e E I'autovalore dell’energia. Esprimendo
Y(r) in coordinate sferiche, grazie alla simmetria del potenziale a cui é soggetto 'elettrone,
si ottiene:

U(r,0,¢) = R(r)0(0)2(¢) (2.2)
nella quale la parte radiale e quelle angolari sono state separate essendo tra loro indipendenti.
Ora risolvendo la 2.1 con la funzione d’onda della 2.2 si ottengono tre dei numeri quantici che
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caratterizzano i livelli quantizzati dell’energia, i quali sono riportati in una tabella riassuntiva.
Il primo numero quantico della Tabella 2.1 viene chiamato numero quantico principale e

Numero quantico Componente della funzione d’onda  valori assunti
e della funzione d’onda valori assunti
n T 1,...,00
l 0 0,...,n-1
my ¢ O,,:l:l

Tabella 2.1: Tabella riassuntiva dei tre numeri quantici ricavati dall’equazione di Schrodinger

descrive la quantizzazione dei livelli energetici, [ € quello orbitale o azimutale e si riferisce al
momento angolare dell’orbita e all’eccentricita, mentre m; ¢ il numero quantico magnetico,
il quale caratterizza la componente del momento angolare lungo una direzione preferenziale.
Lo spin my dell’elettrone ¢ il quarto numero quantico necessario per tracciare la struttura
dell’atomo di idrogeno, definisce il momento angolare intrinseco e non deriva dall’equazione
di Schrédinger. I valori che puod assumere sono £1/2.

Insieme questi parametri delineano gli orbitali, inoltre sommando tra loro i valori di [ e m; e
considerando lo spin, si ottengono 2n? orbitali aventi la stessa energia, ossia la degenerazione
di ogni livello.

2.1.1 La struttura fine e le regole di selezione

L’interazione tra il campo magnetico, generato dal moto circolare dell’elettrone attorno
al nucleo, e il momento di dipolo totale origina la struttura fine dell’atomo. L’accoppiamento
del momento angolare orbitale e dello spin causa una perturbazione del campo centrale, di
conseguenza i livelli energetici vengono separati in termini, a loro volta suddivisi in liwvellr.
Un termine é caratterizzato dai valori di L =) .1, S =), s e dalla parita

25+1L7r

mentre nei livelli si tiene conto anche del momento angolare totale J = L 4+ S

2S+1LJ7T

Pertanto un termine puod essere visto come un gruppo di livelli aventi lo stesso valore del
momento angolare totale e della molteplicita. Transizioni tra i livelli danno origine a righe
spettrali, mentre quelle tra i termini a multipletti. J infine assume tutti i valori compresi
tra |[L — S| e|L+ S|

La trattazione quantistica dell’atomo esclude o meno alcune transizioni che portano alla for-
mazione delle righe spettrali. Di seguito riporto una tabella contenente le regole di selezione
in approssimazione di dipolo.

Le righe proibite sono quelle che non rispettano le regole di selezione e si indicano con |
|, mentre le righe semi-proibite o di intercombinazione avvengono tra stati di molteplicita
diversa e si indicano con |. Transizioni tra stati con lo stesso multipletto sono chiamate linee
di struttura fine.
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An qualsiasi

Al=+1 regola di Laporte
AJ=0,£1 transizione da J=0 a J=0 proibita
AM;= 0,£1
AL=0,%£1 transizione da L=0 a L=0 proibita
AS=0 ricombinazioni tra livelli con molteplicita diversa sono proibite

Tabella 2.2: Tabella riassuntiva delle principali regole di selezione in approssimazione di
dipolo.

2.1.2 Le serie spettrali dell’atomo di H

Il fenomeno dell’emissione o dell’assorbimento ha luogo quando ¢’é una transizione elet-
tronica tra due livelli energetici. L’energia quantizzata di uno stato legato é:

Z2
en=——Ry n=123 . (2.3)

dove Ry € la costante di Rydberg per un atomo di massa M e carica Z. Per l'idrogeno
Z =1 percio il numero d’onda di una riga di emissione ¢ espresso dalla formula di Rydberg:

1
\ :A€n17n2 (24)
np,n2
1 1

con Ry = 109,677.581 cm™!. A seconda del valore di n; ci sono due serie principali: la serie
di Lyman, con nj= 1 nell’'UV, e la serie di Balmer, con n;= 2 nell’ottico. Le lettere greche
che seguono il nome della riga indicano il salto energetico, ad esempio ad a corrisponde
An= 1, mentre per 8 An vale 2.

2.2 Transizioni radiative

[ S¥]
o+
ot

Blf)

Figura 2.2: Schema dell’atomo a due livelli con i coefficienti di Einstein

I processi radiativi vengono descritti con il modello teorico dell’atomo a due livelli, me-
diante il quale e possibile ricavare i coefficienti di Einstein, fondamentali per lo studio delle
righe in emissione e assorbimento. Chiamando i due livelli 1 e 2 essi avranno rispettivamente
energia F e Fy, con F| < Fy e densita n; e ny. Le transizioni che possono verificarsi tra i
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due sono di tre tipi: emissione spontanea , emissione stimolata e assorbimento, ognuna delle
quali é definita da un diverso coefficiente di Einstein misurato in %: Aoy, By e Bia.

Le emissioni spontanee avvengono quando una particella, che inizialmente si trova nel secon-
do livello, decade nel primo emettendo un fotone di energia hrq5. La probabilita per secondo
che avvenga la transizione é data da As;, mentre il numero di emissioni spontanee per unita
di volume e tempo ¢ Ngp, = Agp - no.

L’emissione stimolata, al contrario, per verificarsi necessita la presenza di un campo di radia-
zione con densita energetica p(v12) :%, Anche qui viene emesso un fotone avente energia
uguale a Fy — Fy, la probabilita questa volta dipendera anche dal campo di radiazione e
sara Bo1p(v12), mentre il numero di emissioni stimolate & N g = By - ng - p(v12).

Infine puo avvenire che un fotone, con frequenza 5 e proveniente dal campo di radiazione,
venga assorbito causando una transizione dal primo al secondo livello energetico. In questo
caso la probabilita sara Biap(v12) pertanto il numero di assorbimenti & N ,,s = Bi2-ny-p(v12).
Per trovare una relazione che lega tra loro i coefficienti di Einstein si ricorre al principio del
bilancio dettagliato, il quale afferma che in equilibrio termodinamico il tasso di transizioni
dal primo al secondo livello deve eguagliare quelle dal secondo al primo. In formule si ha:

Aoging + Bo1p(v12)ne = Biap(viz)m (2.6)

Esplicitando il campo di radiazione dalla precedente si ottiene:

A21

p(viz) = Bl — Ba (2.7)

Poiché siamo in condizioni di equilibrio termodinamico la popolazione dei livelli viene deter-
minata dall’equazione di Boltzmann:

n P
M_ e (2.8)
n2 g2

dove g1 e go sono la degenerazione corrispondente a ciascun livello energetico. Ora sosti-

tuendo la 2.3 nella 2.2 si ricava:

p(vi2) = o
12) = -
Bl2(z_;)e% — By
Ao Ay 1
— = 2.9
321(%)6% — B21 B21 6% — ]_ ( )

Per passare dalla prima alla seconda uguaglianza ¢ stata imposta la condizione g1 B3 =
go2Bo1, essenziale per poter eguagliare il campo di radiazione con I’emissione Planckiana,
espressione valida nel caso di equilibrio termodinamico. Questa ¢ la prima relazione tra i
coefficienti di Einstein, per trovare la seconda basta porre:

A21 . 87T]’LV123

2.10
Boy 3 (2.10)
infatti se la sostituiamo nella 2.4 si ottiene esattamente la relazione di Planck:
8rhrs® 1
p(viz) = = — (2.11)

S err —1
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Infine ¢ utile calcolare i tempi di vita degli stati eccitati. Ad esempio per il secondo livello
energetico si avranno risultati diversi a seconda che venga o meno considerato il campo di
radiazione:

con radiazione (2.12)

L 1
T = — senza radiazione Ty =
Az Ag1 + By - p(v12)

2.3 Transizioni collisionali

Le righe in emissione e assorbimento, oltre che con i processi radiativi, possono formarsi
anche tramite collisioni. Infatti quando un atomo urta altre particelle puo essere eccitato o
diseccitato, passando dal primo al secondo livello o viceversa. I coefficienti di Einstein corri-
spondenti alle transizioni collisionali sono: C'i5 per 'eccitazione e Cy; per la dis-eccitazione.
Una riga di emissione si presenta solamente se l'energia cinetica dell’elettrone incidente sod-
disfa la diseguaglianza %mv2 > Fy — Fj.

Un elemento rilevante delle transizioni ¢ la sezione d’urto collisionale 015, la quale € inversa-
mente proporzionale all’energia, pertanto particelle pitu veloci avranno meno probabilita di
impatto. Il tasso di collisioni, ossia il numero di urti per secondo, considerando un elettrone

con velocita v e densita n,, é:

=ne(vo(v)) (2.13)

dove (vo(v)) ¢ il valore di vo(v) mediato sulla di distribuzione della velocita Maxwelliana
f(v). Grazie alla 2.7 & possibile scrivere C5 e C'y; come:

012 :ne<v012(’u)>

=MNe(q12 (214)
Co1 =ne(vog (v))
=MNe(q21 (215)

nelle quali g1 e g1, misurati in em®s™!, sono i coefficienti di eccitazione e diseccitazione.

Ora é possibile applicare la condizione di equilibrio dei due livelli e trovare la relazione che
lega tra loro i coefficienti collisionali:

n1C1a =nyCo (2.16)
n
Cry =—Cy
ni
_ R i (2.17)
91

dove per ricavare la 2.11 ¢ stata sostituita ’equazione di Boltzmann. Mettendo insieme sia
le transizioni collisionali che le radiative e trascurando il campo di radiazione, vale:

n1Cha =noClay + noAgy
na C12

—_ = 2.18
ny  Co + Ay ( )
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ed infine usando la 2.11 si ha: .
N2 g2 €T

=
s 1 ]_ 421
911+ a1

Quest’ultima equazione si riduce alla relazione di Boltzmann se si pone Ay; << ¢2171,, dunque
significa che l'influenza delle transioni collisionali sulle righe spettrali sara determinata da
un valore di densita critica n.; definito da:

(2.19)

Az
q21

se ne > Nt allora le righe saranno sempre piu deboli, poiché a causa delle elevate collisioni
una gran parte degli elettroni verra rimossa dal livello eccitato. Le regioni HII hanno densita
tipiche di 10> — 10%cm™, valore minore di 7.y, pertanto la diseccitazione collisionale ha

meno probabilita di avvenire rispetto alle nebulose planetarie, aventi densita di 107cm ™.

(2.20)

Nerit =

2.3.1 Linee di eccitazione collisionale: le CFELs

Le CELs (collisionally exited lines) sono prodotte quando gli atomi, gia eccitati attraverso
le collisioni, decadono attraverso transizioni radiative. La probabilita che si verifichi la
transizione € esigua, nonostante cio, ¢ possibile osservarle grazie alle densita relativamente
basse delle regioni HII. Principalmente sono causate dagli elementi metallici che sono una
piccola percentuale delle nebulose gassose. Le righe prodotte nella parte ottica dello spettro,
4000 A< X\ < 7000 A, sono proibite a causa della regola di selezione della parita o semiproibite
per la violazione della regola di spin. Considerando un’eccitazione collisionale prodotta dal
decadimento radiativo tra il secondo e il primo livello, il coefficiente di emissione é:

hvay
47

dove f, ¢ la frazione degli ioni X! nel livello 2. Pertanto per calcolare jo; ¢ necessa-
rio conoscere la popolazione del livello eccitato, ricavabile tramite il principio del bilancio

dettagliato:
Zfl'ne'Q1k+Zf1Ak1:ka'ne'le—i‘kaAkl (2-22)

1k I>k 14k 1<k

fQAQlTL(X+i> (221)

j21 =

nella quale gy e gy sono i coefficienti di eccitazione e diseccitazione collisoinale trattati nella
sezione 2.2. Le CELs sono uno dei principali fattori di raffreddamento del gas nelle regioni
HII, inoltre la presenza di queste righe dipende dalla presenza di livelli energetici a pochi eV
al di sotto dello stato fondamentale, condizione verificata nei metalli.

2.3.2 Densita elettronica n. calcolata con le CFELs

La densita elettronica, vale a dire il numero di elettroni all’interno della regione HII per
unita di volume, puo essere ricavata dal rapporto dell’intensita di due righe originate dallo
stesso ione e con all’incirca la stessa energia di eccitazione. Infatti se le linee hanno diverse
probabilita di transizione o differenti coefficienti di diseccitazione, dipenderanno molto da n..
Alcune delle righe pit usate sono: [OI1]A\3726/\3729, [STI|A6717/X6731, [Cl I11]\5518/A5538,
[Ar IVIAAT11/)4740. Nel caso di regioni poco dense, il rapporto dell’intensita delle linee &
proporzionale a C'15, mentre ad alte densita, sopra nes;, le collisioni dominano e il quoziente
é legato ad As;.
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2.4 Righe di ricombinazione: le RLs

La ricombinazione, a differenza dell’eccitazione collisionale, ¢ un fenomeno molto impor-
tante per I'idrogeno poiché i livelli eccitati sono separati da quello fondamentale da un grande
salto energetico, corrispondente a 13.6 eV. Le RLs sono tipicamente permesse pertanto sod-
disfano le regole di selezione in approssimazione di dipolo. Considerando il sistema in uno
stato stazionario e trascurando le transizioni collisionali, la popolazione del livello n-esimo
¢ regolata dalle ricombinazioni e dalle emissioni spontanee per cio le condizioni di equilibrio
SONo:

n—1 o)

M Y Awn = Y NmAun +nenpon(T)  Caso A (2.23)
m=1 m=n+1
n—1 o)

Ny Z Apm = Z N Amn + nenpon (1) Caso B (2.24)
m=2 m=n+1

dove il Caso A si riferisce ad una nebulosa otticamente sottile mentre il Caso B si definisce
quando la dimensione della regione ¢ tale che si possa trascurare la frazione dei fotoni di
Lyman che fuoriescono. oy, (T") ¢ il coefficiente di ricombinazione del livello n-esimo definito
come [ o,vf(v)dv. Il tempo tipico tra due ricombinazioni per atomo é:

1 4 )
t, = ~ 7.6 - 10" anni (2.25)
NeCLA
in cui ap = ), ay(T), ovvero la somma su tutti i livelli energetici dei coeflicienti di

ricombinazione, il quale calcolato alle temperature tipiche di una regione HII risulta:
ap =418 -107" cm®s™! (2.26)

Stimando 75 dell’equazione 2.7 in assenza di radiazione circa 10™® e confrontandolo con
t, si deduce che gli atomi neutrali, una volta ricombinati, possono essere assunti al livello
fondamentale.
Nella descrizione delle RLs ¢ utile definire anche il coefficiente di ricombinazione efficace
A come il numero di eventi per secondo che portano all’emissione di una specifica linea
proveniente dalla transizione dal livello m-esimo al n-esimo:

g A

= m 2.27
a o (2.27)

Il fattore di emissione volumetrica integrato sull’intero profilo di riga é:

jmn = NeNpQmn (228)
s

I valori di j,, vengono tabulati a seconda della temperatura, infatti j,, oc 77°%. Nella
Tabella 2.3 riporto le intensita della serie di Balmer relative al Caso B.

L’intensita di una riga spettrale in emissione viene calcolata usando [’equazione del trasporto
radiativo in assenza di assorbimento da parte del gas interstellare:

d]A
- .mn 2.2
ds J (2.29)
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integrandola lungo lo spessore della regione HII si otterra:

h mn
:/ Z?T nenpamneﬂ (230)

per cui I'intensita di una linea di ricombinazione ¢ proporzionale a nen, ~ ne%. Dalla Tabella
2.3 si nota un diminuzione del fattore I /1 (Hg) spostandosi verso numeri pii elevati delle serie
dell’idrogeno, questo andamento viene chiamato il decremento di Balmer. 11 paragone tra
la decrescita di Balmer osservata e quella teorica fornisce una stima dell’estinzione causata
dalle polveri.

Riga AA) [I/I(Hp)
H, 6563 287
H; 4861  1.00
H, 4340  0.466
Hs 4101  0.256
H, 3970  0.158
Hg 3889  0.105

Tabella 2.3: Intensita delle serie di Balmer relative a I(Hg) = 1, i valori sono stati calcolati
assumendo un coefficiente di emissione OéHBEH =3.03-10714.

2.4.1 Densita elettronica n. calcolata con le RLs

Le Rls offrono due metodi per il calcolo della densita elettronica: lo stato metastabile 235
dell’ Hel, corrispondente ad un livello eccitato avente una bassa probabilita di diseccitazione
e di conseguenza un tempo di vita lungo, e il multipletto 1 dell’OII.

Il primo modo sfrutta la ricombinazione dell’'He ", infatti lo spin dell’elettrone con il quale si
ricombina potra essere parallelo o antiparallelo a quello gia presente nell’atomo, vengono cosi
create due categorie di He’. Quella formatasi con lo spin antiparallelo decade velocemente
nello stato fondamentale, mentre il caso parallelo riesce ad arrivare fino al livello 23S dove puo
rimanerci per un’ora. Le collisioni che avvengono con l’elio nello stato metastabile eccitano
I’atomo e incidono in modi diversi sulle righe che causano, con un’efficienza proporzionale a
Ne.

Il secondo metodo consiste nel ricavare il rapporto tra le righe del multipletto 1 dell’OIl, il
quale ha una forte dipendenza dalla densita elettronica. L’equazione che le lega é la seguente:

1(4649) 0.269 £ 0.010
I(somma) 1 + ne/2800

dalla quale si ricava n, = 2800 & 500 cm ™2 per una regione HII.

} = 0.397 — (2.31)

2.5 Abbondanze chimiche

Le abbondanze chimiche servono per capire quanti ioni di un determinato elemento sono
presenti in una zona dell’'universo. Nelle aree dove avviene la fotoionizzazione, come le regioni
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HII, gli ioni di idrogeno H" sono circa il 90%, di conseguenza ¢ il piut abbondante. Questo &
il motivo per cui 'abbondanza di un elemento X ' viene misurata relativa all’H, usando la
notazione [X '/H ]. Un’altra convenzione ¢ quella di trasformare tutto in scala logaritmica
e sottrarre il valore relativo al sole, pertanto la formula comunemente usata é:

Nx+i .
NH+

[(XT/H] = logyg o (2.32)
Molti dei processi fisici che hanno luogo nelle regioni HII sono proporzionali a n.2, per cui
se il gas € omogeneo si riesce a ricavare I’abbondanza totale di un elemento.

2.5.1 Abbondanze ricavate dalle CELs

La maggior parte delle righe di emissione derivanti dalle collisioni avvengono nel caso
di una nube otticamente sottile o trasparente, percio le loro intensita saranno proporzionali
all’abbondanza dello ione che emette la linea. Nel caso delle CELs c¢’é anche una forte dipen-
denza dalla temperatura elettronica 7', di conseguenza per una corretta stima si dovranno
prima ricavare le condizioni fisiche del gas.
Il rapporto tra una CEL e I’Hp é:

10) s
I(Hg)  jus
:[X+1/H+]£A—nm Sk (2.33)

vug Neag®t

Dopo aver misurato l'intensita delle righe e averne trovato il rapporto ¢ possibile calcolare
I’abbondanza dalla seguente equazione:

[)fi] - %fﬁ; (2.34)

dove le emissivita, ovvero il quoziente tra enerigia irragiata da una riga e quella irragiata
da un corpo nero, €y e egg si ricavano dall’equilibrio statistico dei livelli energetici. Una
semplificazione per il calcolo dell’abbondanza é assumere che la regione HII sia descritta da
un unico valore della denista e della temperatura elettronica.

2.5.2 Abbondanze calcolate tramite le RLs

ne~n(X+i)
Te
che arrivano fino a 10'°%cm™3. Inoltre sono proporzionali anche all’abbondanza ionica, percio

le RLs intense sono quelle originate dagli ioni presenti in quantita maggiore. Le righe di
ricombinazione dell’elio sono le piu utilizzate perché, a differenza dell’idrogeno, sono presenti
molte piil linee ed inoltre non sono affette da degenerazione. Il miglior modo per determinare
I’abbondanza dell’ He”” ¢ usare la He [I\4686, che ¢ la riga piu intesa dell’elio osservata
in ottico. Elementi piti pesanti, come i metalli, hanno RLs molto deboli, pertanto quelle
disponibili sono poche, alcuni esempi sono il doppietto del C' ITA4267 e il multipletto del
O II)\4650. La C I1)X4267 ¢ la riga di ricombinazione pitu brillante prodotta da metalli
ed é I'unico modo per determinare I’abbondanza del carbonio, mentre il multipletto dell’O
IT)\4650 viene impiegato per misurare I’ADF(Abundance Discrepancy Factor).

Le righe di ricombinazione in prima approssimazione dipendono da per densita
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2.5.3 L’ADF: abundance discrepancy factor

I risultati delle abbondanze dello stesso ione ricavate con le CELs e con le RLs non danno
mai risultati compatibili tra loro, infatti quelle derivate con le righe di ricombinazione sono
piu alte rispetto alle collisionali. L’ADF ¢ definito cosi:

L Xt
ADF(X 1) = RL

= — > 1 2.35
X erLs (2:35)

Poiché di solito le abbondanze vengono calcolate in scala logaritmica, esiste la seguente
formula alternativa:

+i 4
X Res X CELs

ADF" = logy [ADF(X )] =logy —— — logig ———

(2.36)

qui i valori saranno compresi tra 0.2 e 0.8. Nelle regioni HII si trova 1.5 < ADF < 3.0,
mentre per le nebulose planetarie 2 < ADF < 5. La presenza di questo fattore indica che i
modelli pitt semplici, dove composizione chimica, temperatura e densita sono omogenee, non
sono adeguati per rappresentare le regioni fotoionizzate. L’origine del’ADF non é ancora
stata completamente compresa, si suppone che ’abbondanza ricavata con le CELs in realta
non sia esatta ma sia solo un limite inferiore rispetto a quella reale.

2.5.4 L’abbondanza dell’elio e dei metalli

La HelA5876 ¢ una riga di ricombinazione osservata in ottico e insieme all’Hg permette
di ricavare I’abbondanza dell’elio. Dal rapporto tra le due linee si ottiene:

I(ASS76)  jssr
I(Hg)  jus
| Ngper A asg76°T Hussre
ng A apgt %VHB
Nt ss76°0 ¢ 4861
T np, oang® 5876 ¢

(2.37)

per passare dalla seconda alla terza uguaglianza é stata usata la relazione tra la frequenza
e la lunghezza d’onda v = ¢/, inoltre poiché in una regione HII l'idrogeno ¢ quasi com-
pletamente ionizzato ny = ny+ = np. Un’equazione simile alla 2.32, ma calcolata con la
He 1124686, fornira I’abbondanza dell’ He” . Infine & possibile derivare I’abbondanza totale
dell’elio usando la relazione:

NHe NHet+ + NHet+

= (2.38)

ny Ny+

Per i metalli bisogna considerare il coefficiente di emissione di una riga proibita:

= Tle nmh mn 2.39
—MeGnmh (2.39)
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dove I'ultima relazione é stata trovata assumendo che a basse densita valga n,C'\m = N Amn.
Vista la dipendenza di ¢um da T.~'/? ¢ necessario misurare la temperatura elettronica per
derivare jv.

Prendendo I'esempio della riga proibita [O1TI]A5007 si puo calcolare la densita dell’ossigeno:

I(A5007) _jsoor

I(Hp) JHB
:no++ d5007 4861
np  ang®t 5007

(2.40)

no++ ¢ la densita di atomi di O*" nel livello energetico piu basso, che equivale sostanzial-
mente al numero totale di atomi di O*". Usando un’altra riga proibita, la [OIT|\3727 si
puo ricavare la densita di O" ed infine I'abbondanza totale mediante:
O OFf+LO+
v_v+ro (2.41)
H H+

2.6 Le righe risonanti nell’lUV e nebulari nell’IR

La transizione di un elettrone da uno stato eccitato allo stato fondamentale da luogo al
fenomeno della risonanza. Inoltre poiché il primo livello energetico ¢ il pitt popolato, le righe
risonanti sono le piu intense nello spettro delle nebulose. La finestra osservabile va da 9124,
sotto il limite di Lyman il mezzo interstellare diventa opaco, a 3000A. Alcune delle linee pit
importanti sono:

e 11 doppietto del C IV A1550. La configurazione del carbonio neutro ¢ 1s?2s? 2p?, dopo
tre ionizzazioni si ottiene una struttura simile ai metalli alcalini, con un elettrone
nell’orbitale piti esterno, 1s22s'. Le due righe di risonanza sono:

1548.28 2528,/ — 2p*Py)s
1550.8A 2528,/ — 2p2 Py

queste possono essere sia in emissione che in assorbimento. Il rapporto C' IV A1550/He
1121640 viene usato per determinare la temperatura.

e [l doppietto del C' I1TA1908. La transizione dal primo stato eccitato, che si trova 6.5eV
sopra lo stato fondamentale, causa la formazione delle due righe:
[CTI1]1906.68A 2s%1S, —2s2p3P; A =0.0055""
CIII1908.73A 25218y —2s2p°P; A =1145"

la prima € una riga proibita poiché AJ = 2, mentre la seconda ¢ di intercombinazione,
ovvero deriva da una transizione tra stati di molteplicita diversa. Facendo il rapporto
tra le due si ricava la densita.

e [l doppietto del Mg ITA2800. Il magnesio ionizzato una volta diventa un metallo alca-
lino con la seguente configurazione elettronica 1s%2s522p%3s!, le sue righe di risonanza
Sono:

279558 35255 — 3p*P3)
2802.7A 3525,y — 3p2Py )y
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questo doppietto é molto importante nello studio delle abbondanze chimiche del mezzo
interstellare in assorbimento.
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Figura 2.3: Spettro in ottico e UV della nebulosa di Orione, ¢é facile notare le numerose righe
proibite in emissione.

Lo spettro infrarosso di una regione HII ¢ caratterizzato dalle righe di ricombinazione dell’i-
drogeno e dell’elio nel vicino-IR a 1—5 um, mentre quelle dei metalli si trovano nel medio-IR,
5 —30 um e nel lontano-IR 30 — 100 wm. Il continuo ¢ dominato dall’emissione delle polveri.
Un esempio sono le righe [O111]AN52, 88 derivanti da transizioni a livello della struttura fine
e all’interno della configurazione 2p? dello stato fondamentale:

51.8um  2p° 3Py =3 P,
88.4um  2P*s3Py — 3P,

le due linee insieme alle [O111]AN4959, 5007 permettono il calcolo sia della densita che della
temperatura elettronica.
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Figura 2.4: Spettro IR tipico di una regione HII ottenuto da SWS(Short Wave Spectrometer
e LWS(Long Wave Spectrometer). L’emissione continua ¢ dominata dall’assorbimento delle
polveri e dai Polycyclic Aromatic Hydrocarbons(PAHs).

2.7 1 processi nel continuo

Le transizioni discusse finora riguardavano livelli energetici legati, i quali generavano righe
in assorbimento o in emissione; lo spettro continuo, invece, é prodotto da fenomeni che coin-
volgono elettroni liberi. I due principali sono: i processi bound-free,come foto-ionizzazione e
ricombinazione radiativa, e quelli free-free, chiamati anche Bremsstrahlung.

2.7.1 Transizioni bound-free

I processi bound-free interessano due elettroni, uno si trova nel livello j-esimo di un atomo
eccitato e l'altro ¢ libero. Le transizioni vengono solitamente rappresentate come:
mu?

Ai+hy & AT +e + N (2.42)

La doppia freccia indica che il fenomeno puo avvenire in entrambi i sensi, infatti da sinistra
a destra viene descritta la foto-ionizzazione, mentre ’altro verso illustra la ricombinazio-
ne radiativa. L’energia del fotone puo essere espressa anche introducendo il potenziale di
ionizzazione y:

m’l)2

hv=x—E;+ 5 (2.43)
Le sezioni dei due processi complementari, foto-ionizzazione e ricombinazione, sono legati
dalla relazione di Milne, che puo essere vista come ’analogo della relazione funzionale tra i

coefficienti di Einstein: 2
o v -
A (—)Zi (2‘44)
a,  (mecv)? giq

dove v e i sono rispettivamente la velocita dell’elettrone e lo stato di ionizzazione. La 2.44

particolarmente utile poiché «,, ¢ facilmente misurabile sperimentalmente a differenza di o,,.
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2.7.2 Transizioni free-free: il Bremsstrahlung

Il termine Bremsstrahlung puo essere tradotto come radiazione di frenamento, infatti
quando una carica si muove all’interno di un campo Coulombiano subisce un’accelerazione,
pertanto irradiera una parte della propria energia rallentando cosi il moto. La dinamica di
un sistema composto da due particelle che subiscono un campo elettrico ¢ governata da:
€1 €2

pi=F = (2.45)

472
con ey, es le cariche delle particelle e i la massa ridotta. Poiché la forza di Coulomb é centrale
e simmetrica le orbite relative sono ellissi, iperboli o parabole. Se ’energia totale del sistema
E = FEinetica + Epotenziale ¢ Negativa, allora 'orbita ¢ un ellisse data dall’equazione:

(1—ea

r(9) = 1+e-coso

(2.46)
dove r e ¢ sono le coordinate sferiche, mentre a e e sono il semiasse maggiore e I’eccentricita,
minore di uno nel caso ellittico. Se £ > 0 il moto ¢ iperbolico ed é descritto da:

(e2—1)a

= 2.47
+1+4+e-coso ( )

r(¢)
nella quale il segno + corrisponde ad un potenziale attrattivo, mentre il segno - ad uno
repulsivo. Nel caso iperbolico I'eccentricita ¢ maggiore di uno. Infine ¢ utile conoscere la
potenza totale emessa dalla particella che irradia, la quale ¢ espressa dalla formula di Larmor
in approssimazione di dipolo elettrico:

_|DP?
6B

€2f2
" 6ncd

(2.48)

dove D ¢ la derivata seconda del momento di dipolo e e la carica dell’elettrone pari a —1.602-
101 C.
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3 Le regioni HII in radio

3.1 Radiazione termica: la funzione di Planck

In equilibrio termodinamico la radiazione diffusa dalla materia ¢ approssimata con la
emissione di corpo nero descritta dalla funzione di Planck:

1,(T) = B,(r) = 21 (31)

c ewr —1

dove I, é l'intensita specifica ad una precisa frequenza, chiamata anche brillanza in radio
astronomia, definita come ’energia per unita di area, tempo e angolo solido e misurata in
[ergs tem~Zster 'Hz~' |. L’utilizzo della Planckiana é vantaggioso poiché dipende unica-
mente dalla temperatura 7', di conseguenza ogni sorgente sara caratterizzata da una diversa
funzione, inoltre, vista l'indipendenza dall’angolo solido, la radiazione B, ¢ isotropa. Facendo
il seguente cambio di variabile x = hv/kT nella 3.1 si ottiene:

2373 23
B =g o1 (3:2)
Ora il picco della radiazione di Planck si verifica ad una frequenza specifica v ., € pertanto
ad una certa x. Per determinarla é necessario trovare il valore in cui la derivata della 3.2
rispetto a x si annulla:

0B,
Oz =0
:3x2(e‘” —1) — 23" _0
(= 12
= 30%e” — 32 — 2%e” = 1*(3e" —3 —x - %) =0
3(e*—1)=x-¢€"
3(1—e®) =x (3.3)

Tramite il metodo grafico si ricava x = 2.82 e di conseguenza hv,, = 2.82 kT. Trasformando
tutto in lunghezze d’onda si arriva alla legge degli spostamenti di Wien:

Amax] = 0.29 cm deg (3.4)

I limiti della funzione di Planck sono due e riguardano gli estremi dello spettro elettroma-
gnetico. Alle basse energie, ovvero quando hv < kT, si entra nel regime di Rayleigh-Jeans
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e il termine esponenziale viene approssimato con lo sviluppo di Taylor, /5" ~ 1 + hv /KT,
pertanto la 3.1 diventa:

~ kT (3.5)

Esplicitando T dalla 3.5 si ottiene la temperatura di brillanza T}, definita come la tempe-
ratura di un corpo nero che coincide con l'intensita osservata I,:

C2

T, =S 1,
b o2k

(3.6)
Mentre alle alte energie, hv > kT, si parla di limite di Wien. L’esponenziale al denominatore

prevale e la Planckiana diventa:

2h 3 v
B(T) ~ 2 it (3.7)

c2

Il regime di Rayleigh-Jeans sara utile durante la trattazione dello spettro radio di una regione
HII.

3.2 1l trasporto radiativo

L’equazione del trasporto radiativo discussa nella sezione 2.4 riguardava il caso di pura
emissione, considerando anche I’assorbimento k, si trova:

dl
V:_kz/Iu bzz
ds +
dl
- :_IV v .
Ish +S (3.8)

dove k, ¢ il coefficiente di assorbimento espresso in [ergs 'cm >ster 'Hz ' |. Per ricavare la
3.7 si é ricorsi al principio di Kirchoff:
Jv

© =5 (3.9)

nel quale S, € la funzione sorgente, approssimata con B, in condizioni di equilibrio termodi-
namico.

Una quantita fondamentale quando si parla di trasferimento della radiazione ¢ la profondita
ottica 7, del mezzo attraverso il quale viaggiano i fotoni. Si definisce cosi:

T, = /kzyds (3.10)

dunque é l'integrale lungo lo spessore della nube gassosa del coefficiente di assorbimento.
L’intensita iniziale I, della radiazione subira cosi un calo esponenziale dopo aver attraversato
il mezzo:

I, =¢eT"1I, (3.11)
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In termini di profondita ottica I’equazione del trasporto radiativo diventa:

dl,
dr,

=—1,+8, (3.12)

Concludendo, una regione ¢ definita otticamente sottile se 7<1, ossia quando la radiazione
originale diminuisce di un fattore minore di e~!, mentre ¢ otticamente spessa nel caso in cui
7>1. Nel mezzo interstellare a bassa densita dove n, < 10°cm™2, come nel caso delle regioni
HII, il gas ¢ generalmente otticamente sottile, mentre quando n. ~ 10'2~cm~3 diventa
otticamente spesso.

3.3 Lo spettro radio di una regione HII

Alle lunghezza d’onda radio, A > 1 mm, lo spettro di una nebulosa gassosa € caratteriz-
zato da una parte discreta in emissione e da un continuo originato dal Bremsstrahlung.
Lo studio delle righe viene fatto considerando una transizione tra i livelli ny e ny, aventi
energia molto alta. La frequenza corrispondente ¢ data dalla 2.5, che puo essere riscritta
come:

H22 — Il12

Vnyng :RH B

n22n1
(np +mn1)(ng —1ny)
2

:RH

_QRHAH
- 3

n22n1

(3.13)

1o

Infine ponendo An= 1, no= 100 si ottiene una frequenza di 6.6 - 10° Hz corrispondente ad
una lunghezza d’onda di 4.5 cm.

L’analisi della componente continua dello spettro viene fatta sfruttando ’equazione del tra-
sporto radiativo. Durante le transizioni free-free i coefficienti di 7, e k, sono legati dalla 3.9,
che in condizioni di equilibrio termodinamico diventa:

Ju 2h3 1
Y - B, = 3.14
kl/ 02 6% -1 ( )
Moltiplicando la 3.12 per e™ si ottiene:
dl
TV v — _IV Bl/ TV
e i ( + B,)e
e sfruttando la regola di derivazione di Leibniz:
d(I,e™) dI,
v T,y [V Tv
dr, dTl,e T e
dl, d(l,e™)
—eV =———-—1," 1
dT,,e dr, ‘ (3:15)
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Ora sostituendo la 3.14 nella 3.13, assumendo B, (T) costante, integrando e moltiplicando
per e~ si ricava l'intensita della radiazione dopo aver attraversato il mezzo interstellare:

d(I,e™)
S ) B
dr, ©
= [,e™ :/ B,e™'dr,
0
=1,=B,(1—-e™) (3.16)

Per arrivare all’'ultima equazione é stata imposta la condizione iniziale I, = 0 per 7, = 0
giustificata dal fatto che non ci sono altre sorgenti.
I casi limite dell’intensita finale sono:

I, x7,B,(T) set,<1 (3.17)
I, x B,(T)T set,>1 (3.18)

Inoltre la profondita ottica é espressa anche come:
T, = Av T L (3.19)

dove A é costante e L é la lunghezza del cammino attraverso la regione HII. Alle frequenze
radio siamo nel regime di Rayleigh-Jeans, pertanto B, si approssima con la 3.5, in questo
modo [, dipendera diversamente dalla frequenza a seconda che la regione sia otticamente
sottile o spessa:

I, ser, <1 (3.20)

I, xv? seT,>1 (3.21)

Sostituendo nella 3.18 7 =1 e v = v si puo stimare la densita elettronica conoscendo T.

Il grafico a lato rappresenta l'intensita

— S della radiazione in funzione della frequen-
za. Inizialmente ’andamento é quello di
T =1 l 3 un corpo nero, avente pendenza uguale
slope ~ —0.1 T 1 a 2 solamente nel caso di mezzo omoge-

1 neo, altrimenti sara < 2. Procedendo ver-
L { so frequenze maggiori la dipendenza da v
L ] cambia a causa della diminuzione di 7,,.
% Infatti per un mezzo otticamente sottile

0.1 -4 si ha %1,

1 La figura seguente mostra lo spettro con-
tinuo di una regione HII in radio (linea
<— slope < 2 | continua) e in IR (linea tratteggiata). Si
puo notare il picco a 100 um dovuto al-
le polveri, mentre alle frequenze radio si

0.01 L v resl L e el osserva l’andamento mostrato in Figura
0.1 1 10 3.1.

Figura 3.1: Spettro teorico radio di una regione
HII. 26
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Figura 3.2: Spettro osservato in radio (linea continua) e infrarosso (linea tratteggiata) di una
regione HII.
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