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Collisionally-‐excited	  emission	  Lines	  
	   	   	   	   	   	  Excita9on	  and	  emission	  in	  a	  2-‐level	  atom	  	  

Emission	  Lines	  
	  Emission	  lines	  result	  from	  photon-‐emi@ng	  downward	  transi9ons,	  and	  
provide	  key	  informa9on	  on	  the	  emi@ng	  objects,	  	  e.g.	  a	  nebula.	  
	  If	  we	  measure	  the	  photon	  flux	  	  and	  know	  the	  distance	  to	  the	  nebula,	  we	  
can	  calculate	  the	  total	  number	  of	  radia9ve	  transi9ons.	  	  	  	  

	  
	  The	  total	  power	  emiKed	  is	  given	  by:	  
	  And	  the	  intensity	  (Wm-‐2)	  	  received	  at	  the	  	  
	  Earth	  (for	  isotropic	  emission)	  is	  :	  
	  To	  convert	  this	  to	  a	  more	  useful	  quan9ty,	  such	  as	  the	  total	  number	  of	  
ions,	  which	  would	  let	  us	  infer	  ionic	  abundances	  or	  ioniza9on	  levels,	  we	  
need	  to	  know	  the	  popula9on	  in	  the	  upper	  level	  and	  the	  frac9on	  of	  
transi9ons	  that	  are	  radia9ve.	  
	  These	  quan99es	  depend	  on	  temperatures,	  densi9es	  and	  atomic	  physics.	  	  

	  

E21 = hf N2A21 dV
V
∫

Iλ = E21 / 4πd
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Emission	  Line	  Forma9on	  
Other	  factors	  can	  also	  be	  important:	  
Do	  all	  the	  photons	  escape,	  or	  are	  the	  lines	  op9cally	  thick?	  	  	  
Does	  interstellar	  ex9nc9on	  reduce	  the	  measured	  intensity?	  	  etc.	  	  
Recall	  that	  the	  equa9on	  of	  radia9ve	  transfer	  gives:	  
	  
	  
Op9cally	  Thin	  case	  :	  	  τ	  <<	  1,	  	  and	  e-‐τ	  	  ≈	  1-‐	  	  τ	  so	  that	  	  I	  =	  I0	  +	  τ	  (S	  -‐	  I0)	  	  	  
If	  I0	  >	  S,	  the	  emergent	  intensity	  is	  less	  than	  I0,	  and	  we	  see	  absorp9on.	  	  The	  

amount	  of	  absorp9on	  is	  propor9onal	  to	  	  the	  op9cal	  depth,	  and	  hence	  to	  the	  
opacity	  κν	  .	  

	  If	  S	  >	  I0	  we	  see	  emission.	  	  As	  Sν	  =	  εν	  /κν	  and	  	  dτν	  =	  kν	  ds,	  the	  line	  shape	  depends	  
on	  the	  emission	  coefficient	  εν	  	  .	  

If	  temperature	  decreases	  outwards,	  we	  see	  absorp9on	  lines,	  but	  if	  it	  increases,	  
we	  see	  emission	  lines	  (e.g.	  in	  the	  solar	  chromosphere	  where	  the	  
temperature	  is	  significantly	  higher	  than	  in	  the	  photosphere)	  

	  

)1(0
ττ −− −+= eSeII

Emission	  and	  Absorp9on	  in	  a	  two-‐level	  atom	  	  
2-‐level	  atom:	  	  level	  1	  is	  the	  ground	  state	  and	  level	  2	  the	  first	  excited	  state	  
	  
Einstein	  coefficients:	  
	  
A21	  	  spontaneous	  radia9ve	  decay	  	  (s-‐1)	  
	  
B12	  induced	  excita9on	  (via	  photons)	  	  	  [B12	  Uν	  s-‐1]	  
	  
B21	  induced	  emission	  (via	  photons)	  	  	  	  [B21	  Uν	  s-‐1]	  
	  
C12	  Collisional	  	  excita9on	  (via	  electrons)	  	  	  [C12	  Ne	  s-‐1]	  
	  
C21	  Collisional	  	  de-‐excita9on	  (via	  electrons)	  	  [C21	  Ne	  s-‐1]	  
	  
Sta9s9cal	  equilibrium:	  	  dN2/dt	  =dN1/dt	  =0	  
Where	  N2	  and	  N1	  are	  the	  number	  densi9es	  in	  the	  excited	  and	  ground	  states,	  
Ne	  is	  the	  electron	  density	  and	  Uν	  	  is	  the	  radia9on	  density:	  

	  	  N2	  (C21	  Ne	  	  +	  B21	  Uν	  +	  A21	  )	  	  =	  N1	  (C12	  Ne	  +	  B12	  Uν	  )	  	  

2	  

1	  
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The	  Two	  Level	  Atom	  
	  N2	  (C21	  Ne	  	  +	  B21	  Uν	  +	  A21	  )	  	  =	  N1	  (C12	  Ne	  +	  B12	  Uν	  )	  	  

	  In	  regions	  where	  the	  radia9on	  field	  is	  weak,	  the	  s9mulated	  terms	  (the	  B	  terms)	  
are	  unimportant,	  and	  we	  can	  state	  that	  	  	  

	  B21	  Uν	  <<	  C21	  Ne	  	  +	  A21	  	  and	  	  B12	  Uν	  <<	  C12	  Ne	  	  	  

	  In	  this	  case	  the	  equa9on	  of	  sta9s9cal	  equilibrium	  reduces	  to:	  
	  

	  N2/N1	  =	  	  C12	  Ne	  /	  (C21	  Ne	  	  +	  A21
	  )	  

	  
	  PermiKed	  transi9ons	  in	  the	  UV	  and	  op9cal	  have	  spontaneous	  emission	  
coefficients	  A21	  ≥	  108	  s-‐1	  while	  the	  collisional	  de-‐excita9on	  coefficients	  	  C21	  
≤	  10-‐12	  m3	  s-‐1.	  	  	  	  	  If	  the	  density	  is	  not	  too	  high	  (e.g,	  in	  the	  upper	  
chromosphere	  and	  corona	  in	  the	  sun	  where	  Ne	  ≤	  1018m-‐3,	  C21	  Ne	  	  <<	  A21	  )	  
we	  can	  make	  the	  coronal	  approxima/on:	  	  
	  	  
	  N2/N1	  =	  	  C12	  Ne	  /	  A21

	  	  
	  

Thermal	  distribu9ons	  
In	  the	  coronal	  approxima9on,	  the	  dominant	  processes	  are	  collisional	  	  excita9on	  and	  

spontaneous	  emission.	  	  This	  does	  not	  give	  detailed	  balance	  as	  	  C12	  Ne	  and	  	  A21
	  are	  

not	  thermodynamically	  inverse	  processes.	  	  Note	  that	  in	  this	  case,	  N2/N1	  is	  not	  
given	  by	  the	  Boltzmann	  distribu9on.	  

	  
If	  the	  collisional	  excita9on	  and	  de-‐excita9on	  terms	  (the	  C	  terms)	  are	  unimportant,	  	  

	  N2/N1	  =	  	  B12	  Uν	  /	  (B21	  Uν	  	  +	  A21
	  )	  

	  
If	  	  Uν	  represents	  a	  blackbody	  radia9on	  field,	  then	  N2/N1	  is	  given	  by	  the	  Boltzmann	  

distribu9on:	  	  
	  	  

	  

	  where	  	  gi	  is	  the	  sta9s9cal	  weight	  of	  	  the	  level,	  	  and	  	  χ	  i	  	  is	  the	  energy	  difference	  
between	  levels	  1	  and	  2.	  (recall	  the	  deriva9on	  of	  the	  Einstein	  A	  and	  B	  coefficients)	  

€ 

N2

N1
=
g2
g1
e−χ i / kT
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Thermal	  distribu9ons	  
If	  the	  radia9on	  field	  is	  unimportant	  and	  collisional	  excita9on	  and	  de-‐

excita9on	  dominates	  so	  that	  	  	  
	  C21	  Ne	  	  >>	  A21

	  then	  
	  

	  N2/N1	  =	  	  C12	  	  /	  C21	  	  
	  
	  C12	  	  and	  C21	  are	  thermodynamically	  inverse	  so	  detailed	  balance	  occurs	  
and	  	  N2/N1	  is	  again	  given	  by	  the	  Boltzmann	  distribu9on,	  or	  

	  
	  
	  
In	  order	  to	  apply	  these	  expressions	  	  in	  prac9ce,	  we	  need	  informa9on	  on	  the	  

physical	  condi9ons	  prevailing	  in	  the	  region	  of	  measurement,	  the	  electron	  
density	  Ne	  and	  the	  radia9on	  field	  Uν	  

N2

N1
=
C12
C21

=
g2
g1
e−χ12 /kT

Collisional	  excita9on	  and	  de-‐excita9on	  rates	  

We	  have	  :	  	  
	  
In	  sta9s9cal	  equilibrium,	  the	  number	  of	  	  excita9ons	  =	   	   	   	   	  

	  the	  number	  of	  de-‐excita9ons,	  so	  for	  a	  distribu9on	  of	  electrons:	  
	  
	  N2	  Q21	  	  (E’)	  f(v’)	  v’	  dv’	  	  	  =	  N1	  Q12	  	  (E)	  f(v)	  v	  dv	  

	  	  
Where	  Q	  is	  the	  cross	  sec9on	  for	  the	  collision,	  v’	  and	  v	  are	  the	  electron	  

speeds	  pre-‐	  and	  post	  collision	  and	  	  	  
	  E=1/2mv2,	  E’	  =1/2mv’2,	  E’-‐E	  =	  E1	  –	  E2	  

Where	  E1	  –	  E2	  	  =	  ΔE	  is	  the	  energy	  of	  the	  transi9on	  =	  χ12	  

€ 

C21 = C12
g1
g2
eχ12 / kT
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Collisional	  cross	  sec9ons	  

In	  thermodynamic	  equilibrium,	  the	  speed	  distribu9on	  f(v)	  is	  given	  by	  the	  
Maxwellian	  distribu9on:	  

	  
	  
	  
And	  the	  rela9onship	  between	  the	  de-‐excita9on	  and	  excita9on	  cross	  sec9ons	  

is	  then:	  
	  
	  
	  
	  
	  
But	  in	  thermodynamic	  equilibrium,	  there	  is	  detailed	  balance	  and	  therefore	  	  	  	  
	  
	  
	  
	  
	  

€ 

4π m
2πkTe

# 

$ 
% 

& 
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( 
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v 2 exp(−mv 2 /2kTe )

€ 

Q21(E ')
Q12(E)

=
N1v

2vdvexp(−mv 2 /2kTe )
N2v '

2 v'dv 'exp(−mv'2 /2kTe )

€ 

Q21(E ')
Q12(E)

=
N1
N2

E
E '

dE
dE '

e−χ12 / kTe

€ 

N1
N2

=
g1
g2
eχ12 / kT

€ 

⇒
Q21(E ')
Q12(E)

=
g1
g2

E
E '

Collisional	  cross	  sec9ons	  

Q	  is	  normally	  expressed	  in	  terms	  of	  a	  dimensionless	  collision	  strength	  Ω	  which	  is	  
defined	  to	  be	  the	  same	  for	  excita9on	  and	  de-‐excita9on.	  	  i.e.	  	  

	  
	  
	  
	  
Where	  a0	  is	  the	  radius	  of	  the	  first	  Bohr	  orbit	  and	  Ω21	  =	  Ω12	  .	  
	  
The	  collisional	  de-‐excita9on	  rate	  coefficient	  C21	  is	  given	  by	  the	  integral	  of	  the	  cross	  

sec9on,	  v’	  and	  the	  electron	  speed	  distribu9on.	  	  i.e.	  
	  
	  
	  
Subs9tu9ng	  the	  Maxwellian	  speed	  distribu9on	  for	  f(v’)	  and	  using	  an	  average	  Ω	  over	  

the	  energy	  range	  gives:	  
	  
	  
	  
	  
	  

€ 

Ω21 = g2E 'Q21 /πa 0

2

Ω12 = g1 E Q12 /πa 0

2

€ 

C21 = v' f (v ')Q21(E ') dv '
0

∞

∫

€ 

C21 = 8.6 ×10−12 Ω12

g2
Te
−1/ 2 (m3s−1)
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Collisional	  Coefficients	  
	  

	  The	  collisional	  excita9on	  rate	  coefficient	  C12	  is	  given	  by	  the	  integral	  of	  the	  cross	  
sec9on,	  v’	  and	  the	  electron	  speed	  distribu9on,	  but	  the	  integral	  over	  speed	  has	  a	  
threshold	  value	  because	  a	  minimum	  energy,	  corresponding	  to	  χ12	  is	  required	  for	  
the	  excita9on	  to	  occur:	  	  

	  
	  
	  

	  Then:	  
	  
	  

	  And	  therefore	  	  
	  
	  
	  

	  gives	  the	  rela9onship	  between	  the	  collisional	  excita9on	  and	  de-‐excita9on	  
coefficients.	  	  This	  is	  important	  for	  calcula9ng	  line	  intensi9es	  and	  ra9os	  as	  we	  will	  
see.	  

	  
	  
	  
	  

€ 

C12 = v f (v)Q12(E) dv
v(χ12 )

∞

∫

€ 

C21 = C12
g1
g2
eχ12 / kTe

€ 

C12 = 8.6 ×10−12 Ω12

g1
Te
−1/ 2 e−χ12 / kTe

Emission	  Lines	  
An	  	  emission	  line	  results	  from	  spontaneous	  	  transi9ons	  from	  level	  2	  to	  level	  1	  
The	  number	  of	  photons	  emiKed	  per	  unit	  volume,	  per	  sec	  is	  A21N2	  and	  the	  

line	  emissivity	  j	  =	  hc/λ	  A21N2	  
	  
The	  energy	  emiKed	  is	  
	  
	  
Where	  V	  is	  the	  volume	  of	  the	  emi@ng	  material	  
	  
In	  the	  coronal	  approxima9on,	  this	  becomes	  
	  
	  
	  
	  
So	  that	  for	  most	  UV	  and	  X-‐ray	  lines,	  the	  emiKed	  flux	  depends	  on	  the	  collision	  

rate	  rather	  than	  	  the	  spontaneous	  emission	  coefficient	  (A	  value)	  
	  
	  
	  

€ 

E21 =
hc
λ21

N2A21 dV
V
∫

€ 

E21 =
hc
λ21

N1C12 NedV
V
∫
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The	  Cri9cal	  Density	  
For	  par9cular	  transi9ons,	  the	  applicability	  of	  different	  analyses	  depends	  on	  whether	  
the	  emi@ng	  material	  has	  an	  electron	  density	  above	  or	  below	  the	  cri9cal	  density.	  	  	  
The	  cri9cal	  density	  is	  defined	  as	  the	  density	  at	  which	  the	  collisional	  de-‐excita9on	  rate	  
equals	  the	  spontaneous	  decay	  rate,	  	  i.e.	  A21	  	  =	  	  C21	  Ne.	  	  	  	  
Where	  Ne	  	  	  <<	  	  Ncrit	  	  	  collisional	  de-‐excita9on	  is	  unimportant	  	  :	  	  Coronal	  approxima9on	  
Where	  Ne	  	  	  >>	  	  Ncrit	  	  	  the	  level	  popula9ons	  are	  set	  by	  the	  C	  terms.	  	  
	  
Ground-‐state	  forbidden	  transi9ons	  in	  the	  infrared	  have	  A	  values	  <	  0.01	  s-‐1	  and	  cri9cal	  
densi9es	  in	  the	  region	  of	  105	  to	  107	  cm-‐3	  .	  	  The	  energy	  differences	  between	  	  levels	  2	  
and	  1	  are	  small,	  and	  so	  they	  are	  insensi9ve	  to	  the	  electron	  temperature	  	  for	  T	  >5000K	  

	  	  
Consider	  an	  atom	  with	  a	  split	  ground	  state	  and	  a	  large	  energy	  interval	  to	  the	  next	  	  
available	  level.	  	  This	  is	  a	  good	  approxima9on	  to	  a	  two-‐level	  atom,	  and	  is	  found	  in	  the	  
neutral	  halogens	  	  	  e.g.	  	  F	  I	  and	  Cl	  I	  	  and	  ions	  in	  their	  isoelectronic	  sequence:	  	  	  e.g.	  	  Ne	  II	  	  
and	  Ar	  II.	  	  	  
	  
There	  are	  5	  electrons	  in	  the	  p	  shell	  	  (e.g.	  Ne	  II	  has	  the	  configura9on	  1s2	  2s2	  2p5)	  giving	  
J	  =	  3/2	  and	  1/2.	  	  	  	  Neon	  is	  an	  abundant	  element	  with	  I.P.	  =	  21.6	  eV,	  and	  has	  a	  bright	  
line	  at	  12.8μm	  in	  HII	  regions	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  

Energy	  levels	  
Cl	  I	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  NeII	  

Note	  that	  ΔE	  for	  the	  ground	  state	  	  fine	  structure	  levels	  =	  882	  and	  780	  cm-‐1	  respec9vely	  for	  Cl	  I	  
and	  Ne	  II.	  	  These	  correspond	  to	  0.11	  and	  0.10	  eV	  or	  wavelengths	  of	  11.33	  and	  12.81	  μm.	  	  	  

The	  next	  levels	  are	  at	  energies	  factors	  of	  	  80	  and	  280	  9mes	  higher.	  	  	  
	  
From	  the	  NIST	  database	  	  hKp://physics.nist.gov/PhysRefData/ASD/index.html	  	  
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Boltzmann	  Factors	  
Level	  popula9ons	  as	  a	  func9on	  of	  temperature	  and	  energy	  gap	  

	  

Temperature	  

N2/N1	   0.1	  eV	   1	  eV	   10	  eV	  

Es9mates	  from	  ground	  state	  IR	  fine	  structure	  lines	  
	  For	  these	  ground	  state	  IR	  lines,	  the	  level	  popula9ons	  are	  insensi9ve	  to	  temperature	  
unless	  the	  temperature	  is	  too	  low	  to	  populate	  the	  upper	  fine	  structure	  level	  or	  so	  high	  
that	  the	  excited	  states	  are	  significantly	  populated	  -‐	  essen9ally	  ΔE	  <<	  kTe	  	  	  and	  so	  the	  
exponen9al	  term	  tends	  to	  unity.	  

	  
	  

	  With	  Ne	  >	  Ncrit	  ,	  we	  have	  	  
	  

	  The	  observed	  line	  intensity,	  Iλ	  from	  an	  emi@ng	  region	  =	  E/4πd2	  where	  d	  is	  the	  distance	  
from	  Earth	  	  
	  and	  for	  a	  uniform	  density	  

	  
	  	  
	  Rearranging	  this	  in	  terms	  of	  the	  mass	  of	  ions	  in	  the	  upper	  fine	  structure	  level:	  

	  
	  
	  
	  

	  Where	  ma	  is	  the	  mass	  of	  the	  atom	  and	  Iλ	  is	  the	  detected	  line	  intensity	  	  (in	  W	  m-‐2).	   	  	  
The	  frac9on	  in	  the	  upper	  level	  may	  be	  	  given	  by	  the	  Boltzmann	  distribu9on.	  	  

	  
	  
	  
	  

€ 

E21 =
hc
λ21

N2A21 dV
V
∫

Iλ =
E21
4πd 2

=
hcA21N2V
4πd 2λ21

M2 =maN2V = 4πd 2 Iλ ma
λ21
hcA21
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Supernova	  1987A	  
•  Exploded	  in	  the	  Large	  Magellanic	  Cloud	  in	  February	  1987.	  	  	  
•  Distance	  well	  determined	  at	  50kpc	  
•  The	  first	  supernova	  visible	  to	  the	  naked	  eye	  in	  400	  years	  

•  Core-‐collapse	  event	  

•  Post-‐	  and	  pre-‐	  explosion	   	   	  	  images	  	   	   	   	   	   	   	   	  images	  
images	  from	  the	  AAT	  

SN	  1987A	  –	  an	  example	  
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The	  mid-‐infrared	  spectrum	  	  
As	  the	  ejecta	  expanded,	  they	  cooled	  but	  the	  surface	  area	  increased	  and	  the	  

flux	  increased	  at	  10μm,	  peaking	  a�er	  ~50	  days.	  	  
With	  con9nued	  expansion,	  the	  density	  con9nued	  to	  decrease	  so	  that	  the	  

material	  became	  op9cally	  thin	  a�er	  ~250	  days,	  	  and	  the	  flux	  	  decreased.	  It	  
became	  possible	  to	  measure	  the	  emission	  from	  the	  whole	  volume.	  

A	  number	  of	  rare	  IR	  fine-‐structure	  lines	  appeared	  allowing	  es9mates	  of	  the	  
mass	  of	  Co,	  Ni	  etc,	  ini9ally	  as	  singly	  ionized	  species,	  but	  increasingly	  from	  
neutral	  atoms	  a�er	  1	  year	  	  

The	  lines	  were	  broadened	  by	  the	  expansion	  speed	  of	  ~2000	  km/s	  resul9ng	  	  in	  
blends	  e.g.	  the	  line	  at	  11.3μm	  is	  	  a	  blend	  of	  H	  9-‐7,	  [Ni	  I]	  and	  [Cl	  I]	  	  

A�er	  a	  year,	  the	  mid-‐IR	  flux	  increased	  due	  to	  thermal	  emission	  from	  warm	  
dust	  formed	  in	  the	  ejecta,	  preceded	  by	  emission	  from	  CO	  and	  SiO	  
molecules	  	  	  

We	  can	  es9mate	  the	  mass	  of	  emi@ng	  ions	  provided	  that	  the	  density	  is	  above	  
the	  cri9cal	  density	  so	  that	  the	  equa9ons	  hold,	  	  and	  that	  the	  temperature	  of	  
the	  ejecta	  is	  in	  the	  correct	  range	  to	  permit	  use	  of	  the	  Boltzmann	  
approxima9on	  

	  

[Co	  II]	   [Ne	  II]	  

H(9-‐7)	  
	  	  	  +	  
[Cl	  I]	  

H(7-‐6)	  
	  	  	  +	  
[Co	  I]	  

[Ni	  I]	  

H(10-‐7)	  
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Mass	  es9mates	  
We	  have	  (for	  d=50kpc)	  :	  
	  
For	  	  	  	  	  12.8μm	  NeII	  and	  11.33μm	  Cl	  I	  :	  	  	  

	  A21	  =	  	  	  	  	  	  	  	  	  8.55	  E-‐3,	  	  	  1.24	  E-‐2,	  	  
	  Am	  	  =	  	  	  	  	  	  	  	  	  20,	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  35	  	  AMU	  
	  	  

	  	  	  	  
Where	  Iλ	  is	  in	  Wm-‐2,	  λ	  is	  in	  μm	  and	  Am	  is	  the	  atomic	  number	  and	  the	  mass	  M	  is	  in	  solar	  masses	  
	  On	  day	  465,	  	  I12.8μm	  =	  4.1	  x	  10-‐14	  Wm-‐2,	  and	  	  I11.3μm	  =	  2.7	  x	  10-‐14	  Wm-‐2	  
	  

With	  T=3000	  K	  ,	  	  the	  Boltzmann	  exponen9al	  is	  0.67,	  and	  the	  ra9o	  of	  sta9s9cal	  weights	  (lower	  :	  
upper)	  =	  2,	  so	  the	  es9mated	  mass	  of	  Ne+	  is	  5	  x	  10-‐4	  MO	  	  and	  of	  	  neutral	  Chlorine	  	  is	  3.6	  x	  10-‐4	  
MO	  .	  

Comparison	  with	  models	  suggests	  that	  Chlorine	  is	  predominantly	  neutral	  while	  Neon	  has	  a	  low	  
ioniza9on	  frac9on	  as	  expected	  from	  the	  ioniza9on	  balance	  of	  other	  elements.	  	  	  	  	  

Measurements	  of	  Co	  and	  Ni	  trace	  the	  changing	  ioniza9on	  state	  of	  the	  ejecta	  and	  the	  radioac9ve	  
decay	  of	  Cobalt	  formed	  by	  the	  decay	  of	  56Ni	  synthesised	  in	  the	  explosion	  	  (0.07	  Mo	  of	  Ni	  was	  
formed)	  

€ 

M2 = 4πd2 Iλ ma
λ21

hcA21

€ 

M2 =1.25 ×105 Iλ Am
λ21
A21
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Advantages	  of	  IR	  lines	  
At	  long	  wavelengths,	  the	  IR	  lines	  are	  rela9vely	  immune	  to	  the	  effects	  of	  

interstellar	  ex9nc9on	  (which	  falls	  steeply	  as	  a	  func9on	  of	  λ)	  and	  so	  they	  
can	  probe	  regions	  that	  are	  invisible	  at	  op9cal	  wavelengths	  or	  where	  only	  
the	  front,	  lightly	  obscured	  regions	  are	  detected.	  	  They	  sample	  the	  whole	  
volume	  of	  a	  nebula	  except	  for	  the	  densest,	  most	  obscured	  objects.	  	  

They	  provide	  some	  diagnos9cs	  of	  species	  that	  usually	  have	  weak	  or	  non-‐
existent	  transi9ons	  at	  other	  wavelengths	  (e.g.	  Ne	  II)	  

The	  ground	  state	  fine-‐structure	  lines	  are	  insensi9ve	  to	  the	  electron	  
temperature,	  and	  can	  o�en	  be	  well	  approximated	  by	  Boltzmann	  
popula9ons	  

BUT	  measurements	  at	  these	  wavelengths	  from	  the	  ground	  are	  hampered	  by	  
the	  large	  thermal	  background	  from	  the	  atmosphere	  and	  telescope	  and	  
molecular	  absorp9on	  bands	  in	  Earth’s	  atmosphere.	  	  	  

Space	  telescopes	  –	  Spitzer,	  AKARI,	  Herschel	  and	  	  JWST	  can	  access	  the	  whole	  
IR	  spectrum,	  and	  not	  just	  the	  atmospheric	  windows	  	  	  

	  

Other	  examples	  

NGC	  6302	  is	  the	  Planetary	  nebula	  with	  the	  hoKest	  known	  central	  star	  	  	  (T*	  ~250,000	  K)	  and	  	  	  
a	  	  high	  excita9on	  spectrum,	  with	  emission	  lines	  from	  both	  Ne	  II	  	  and	  Ne	  VI	  	  (IP	  21	  &	  	  126	  eV)	  
The	  lines	  	  of	  [A	  III],	  [S	  IV]	  and	  [Ne	  II]	  with	  IP	  in	  the	  range	  20-‐40	  eV	  	  are	  usually	  the	  strongest	  in	  

typical	  	  photoionized	  nebulae	  	  
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Astronomical	  Distances	  
While	  distances	  to	  nearby	  
stars	  are	  well-‐measured	  
through	  parallax,	  distance	  
es9mates	  to	  most	  objects	  are	  
o�en	  very	  uncertain.	  	  
This	  will	  change	  radically	  over	  
next	  few	  years	  when	  results	  
from	  GAIA	  become	  available	  
GAIA	  will	  map	  precisely	  
posi9ons	  and	  veloci9es	  for	  
~1Billion	  stars	  in	  the	  Milky	  
Way	  

IR	  fine	  structure	  lines	  in	  nebulae	  
SN	  1987A	  was	  a	  special	  case	  because	  the	  distance	  to	  the	  LMC	  is	  well	  known.	  	  	  
For	  most	  objects,	  this	  is	  not	  the	  case	  and	  so	  mass	  es9mates	  are	  subject	  to	  large	  

uncertain9es.	  	  
However,	  we	  can	  obtain	  rela9ve	  abundances	  by	  measuring	  the	  flux	  in	  a	  fine-‐structure	  line	  

and	  comparing	  it	  to	  the	  flux	  in	  a	  hydrogen	  recombina9on	  line	  to	  measure 	  	  Nion/NH.	  
This	  works	  well	  if	  the	  ex9nc9on	  is	  well	  characterised	  and	  if	  the	  ioniza9on	  frac9on	  of	  
hydrogen	  is	  known.	  	  

The	  bright	  H	  lines	  are	  at	  short	  wavelengths,	  and	  so	  infrared	  Bracket	  series	  lines	  are	  
preferred	  to	  ensure	  that	  similar	  volumes	  are	  sampled.	  	  

e.g.	  for	  a	  dense	  nebula,	  measurements	  of	  a	  fine	  structure	  line	  and	  Brα	  (n=5	  4)	  would	  
give:	  

	  
	  
	  
	  
	  
	  
where	  JBrα	  is	  the	  line	  emissivity,	  provided	  that	  the	  lines	  are	  emiKed	  from	  the	  same	  

volume.	  The	  frac9on	  in	  the	  upper	  level	  can	  be	  es9mated	  	  from	  the	  Boltzmann	  func9on	  
for	  these	  IR	  ground	  state	  line.	  This	  can	  be	  rearranged	  to	  give	  N2/Np.	  	  

	  
	  
	  
	  
	  
	  
	  

€ 

F21
FBrα

=

hc
λ21

N2A21

4πJBrα
NeNp

NeNp
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Radia9ve	  Recombina9on	  	  
To	  good	  accuracy,	  H	  is	  predominantly	  in	  the	  ground	  state	  in	  nebulae	  with	  T~	  

104	  K.	  	  
Photoioniza9on	  then	  requires	  photons	  with	  E>	  13.6eV.	  	  Electrons	  are	  

ejected	  with	  E’	  =	  Eγ-‐13.6	  and	  then	  quickly	  interact	  with	  other	  par9cles	  to	  
give	  a	  ~Maxwellian	  velocity	  distribu9on.	  	  

In	  turn	  these	  electrons	  will	  recombine	  via	  capture	  by	  protons	  into	  a	  bound	  
state	  (generally	  not	  the	  ground	  state),	  releasing	  their	  energy	  Ee+En	  and	  
followed	  by	  a	  radia9ve	  cascade	  to	  the	  ground	  state.	  

The	  number	  of	  recombina9ons	  per	  unit	  volume	  per	  unit	  9me	  is:	  
	  
Where	  σ�(v)	  is	  the	  recombina9on	  cross	  sec9on	  to	  a	  level.	  In	  prac9ce,	  we	  are	  

usually	  interested	  in	  the	  recombina9on	  coefficient	  summed	  over	  all	  
bound	  states.	  	  Tables	  of	  total	  and	  individual	  recombina9on	  coefficients	  
have	  been	  calculated,	  and	  give	  only	  slowly	  changing	  distribu9ons	  as	  
func9ons	  of	  Ne	  and	  Te.	  	  By	  measuring	  a	  single	  H	  line,	  we	  can	  calculate	  the	  
total	  recombina9on	  rate	  by	  applying	  appropriate	  factors.	  	  

	  

€ 

NeNpσ fb f (v)v dv

Ionic	  abundances	  in	  the	  low	  density	  limit	  
In	  the	  low-‐density	  limit,	  use	  the	  Coronal	  approxima9on	  	  N2/N1	  =	  	  C12	  Ne	  /	  A21

	  	  
	  
And	  expressing	  C12	  in	  terms	  of	  the	  Collision	  strength	  Ω	  	  gives	  
	  
	  
The	  density-‐normalised	  line	  luminosity	  is	  given	  by	  :	  	  
	  
	  
Which	  can	  then	  be	  ra9oed	  with	  the	  line	  luminosity	  from	  a	  nearby	  hydrogen	  
line	  to	  es9mate	  the	  ionic	  abundance,	  	  Ni/Np	  	  if	  the	  frac9on	  in	  the	  upper	  level	  
can	  be	  es9mated.	  	  
	  
Where	  εν	  	  =	  4π	  jν	  is	  the	  emissivity	  of	  the	  hydrogen	  line.	  
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